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Andlisis de la retroalimentacion en la region central de NGC 1087 utilizando datos del
programa BEARD

Abstract

En esta tesis se investiga el proceso de retroalimentacion en la region central de NGC
1087, 1a cual es una galaxia dominada por formacidn estelar sin ninguna evidencia para
la presencia de nicleo activo y se discute su manifestacion observacional, haciendo uso
de datos fotométricos y espectroscopicos. Se realizaron las observaciones con el Gran
Telescopio Canarias (GTC), utilizando el instrumento MEGARA en modo de espectro-
scopia de campo integral (IFU, por sus siglas en inglés) con una resolucién espectral
R ~ 12000 ( FWHM = 10.4 km s~!), cubriendo un intervalo en longitud de onda de
4963 A a 5445 A. El campo de visién es de 960 pc x 870 pc. Cada spaxel (pixel
espacial del cubo de datos) tiene un tamafio de 15 x 15 pc. Para complementar el
analisis se usaron espectros del VLT/MUSE obtenidos del archivo cientifico ESO, los
cuales cubren un intervalo de longitud de onda que va de 4650 A a 9300 A, pero de baja
resolucion espectral (R ~ 1500 )e imadgenes archivadas de HST Y JWST, ademas de
imagenes de banda estrecha de Ha del programa BEAR Para abordar el problema
de la retroalimentacion, desde el punto de vista espectroscopico, se analizé el perfil de
la linea de emisién de [O111] A5007 A en los datos de alta resolucién espectral para
encontrar las componentes de velocidades de gas ionizado en cada pixel usando ajustes
multigaussianos con una componente ancha desplazada en velocidad con respecto a la
componente prominente. El resultante mapa de velocidades nebulares fue comparado
con el mapa de velocidad estelar obtenido utilizando datos de MEGARA. Se realizaron
diagramas diagnosticos con el fin de estudiar las fuentes de ionizacion en la region
central de la galaxia. Los resultados muestran que alrededor de 40% de spaxeles en la
zona observada muestran evidencia para mds de una componente cinemdtica, con una
separacion de ~75 km s~!. En la mayoria de los casos ninguna de estas dos compo-
nentes estan en reposo con respecto a las estrellas responsables por retroalimentacion.
Por lo general una componente gaussiana es ancha y débil con respecto a la otra. Ex-
aminando las imagenes de HST inferimos que las estrellas responsables a los vientos
en los spaxeles con linea ancha estan distribuidos en la zona ionizada. También exis-
ten casos donde las dos componentes son de mismo ancho e intensidad. Estos casos
se encuentran en spaxeles vecinos al nicleo que identificamos de JWST sugiriendo

! Los datos de MEGARA y Ho utilizados en esta tesis son parte del programa Bulgeless Evolution
And the Rise of Disks (BEARD), la cual es una colaboracién internacional liderada por Jairo Mendéz-
Abreu con participacion de los asesores de esta tesis.
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un comportamiento de emision bipolar de origen nuclear. Este estudio proporciona
una comprension detallada de la retroalimentacion en NGC 1087, mostrando la impor-
tancia de la combinacion de datos de longitudes de onda multiples para interpretar la
cinemadtica del gas y la de las estrellas para el entendimiento de la retroalimentacion
estelar en galaxias y su influencia en el medio interestelar.
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Capitulo 1
Introduccion

1.1 Objetivo

El objetivo de esta tesis es estudiar la retroalimentacion estelar en la region central de la
galaxia NGC 1087 a través de técnicas espectroscOpicas y fotométricas. Se realizard un
estudio en multiples longitudes de onda con el fin de caracterizar con el mayor detalle
la retroalimentacion, sus fuentes y su interaccion con el medio interestelar en la galaxia.

1.2 Motivacion

La retroalimentacion es la inyeccion de energia, momento, y materia generada por la
formacidn estelar o la acrecion de agujeros negro supermasivos (Nucleos Galdcticos
Activos, AGN de sus siglas en inglés), este trabajo se centrard en el primer caso. La
retroalimentacion estelar a escalas galdcticas representa un papel fundamental en regu-
lar la formacioén estelar y el enriquecimiento quimico en la historia de las galaxias (e.g
Davé et al.|[2012; Hopkins et al. 2012; |(Chisholm et al.|2017). Estos flujos de salida
pueden afectar al crecimiento de galaxias masivas, a la temperatura y a la metalicidad
del medio intergalactico (Sadoun et al.|[2020). Se cree que regulan la formacién es-
telar mediante la eliminacion y el calentamiento del gas, suprimiendo potencialmente
la formacion estelar en sus galaxias anfitrionas (Leitherer et al.[|2013; Krumholz 2014;
Gallagher et al.[2019).

En las galaxias de alto desplazamiento al rojo, los flujos galdcticos son mas frecuentes
y eficientes debido al aumento de la actividad de formacion estelar (Guo et al.|2023)).
El estudio de las galaxias cercanas en comparacion con las galaxias de alto desplaza-
miento al rojo ofrece varias ventajas para comprender los vientos galacticos. Estas
galaxias brindan la oportunidad de estudiar eventos con gran detalle, incluso cuando sus
luminosidades son relativamente bajas, lo que permite comprender mejor la fisica de
los desbordamientos galdcticos (Kulkarni et al.|2018). El estudio de galaxias cercanas
permite investigar los flujos galacticos salientes en un entorno mds controlado. Este en-
torno controlado facilita la identificacién de diferentes tipos de vientos galdcticos, como
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

los flujos de salida moleculares centrales, y su modulacion de las tasas de formacion
estelar dentro de las galaxias (Stuber et al.|2021). Los vientos gal4cticos en galaxias de
bajo desplazamiento al rojo estdn impulsados principalmente por la formacidn estelar
mds que por la actividad de AGN (Sarzi et al. 2015).

Estudiar la retroalimentacion en detalle a través de multiples longitudes de onda en
el universo cercano, con una variedad de datos fotométricos y espectroscopicos, a difer-
ente resolucion espacial y espectral, nos puede dar pistas para una mejor interpretacion
de los procesos astrofisicos que ocurren en el universo temprano dado que en estas es-
calas se presenta una falta de resolucién espacial lo que ha provocado suposiciones ad
hoc en la retroalimentacion estelar.

Este estudio en las ultimas décadas ha estado limitado a la baja sensibilidad de
los instrumentos y la baja resolucidon espacial de los telescopios, ademds de la falta de
modelos tedricos y numéricos que sirvan como contraste de las observaciones. Por lo
que, dado la mejora actual de tanto telescopios como instrumentos se abre la posibili-
dad de estudiar con mayor detalle este proceso (e.g. Walch/2023}; [Schimd et al.|2024;
Kahle et al.|[2024).

1.3 Papel de retroalimentacion en galaxias

La evolucién galactica estudiada a través de las simulaciones del Modelo de Materia
Oscura Fria reproducen de manera satisfactoria la estructura a gran escala del Universo,
pero surgen problemas en zonas de alta densidad. Aun las simulaciones mas detalladas
no logran reproducir las relaciones basicas de las galaxias como la funcion de masa
galictica, tamafos de galaxias, la Ley Kennicut—Schmidﬂ (Springel and Hernquist
2003; Oppenheimer and Davé [2006; Hopkins et al.|2012). Lo anterior se debe a que
los procesos de enfriamiento radiativo, formacion estelar y explosiones de supernova
ocurren a escalas de 1 parsec (pc), las cuales no se resuelven en estas simulaciones
(sub-kpc). Si bien las simulaciones proponen escenarios como la prolongacion de la
fase adiabatica de la explosion de una supernova (soluciéon Sedov-Taylor), esto omite
efectos relevantes debido a la baja resolucién y la falta de un modelo mas preciso de
retroalimentacion.

Para entender estas discrepancias entre las simulaciones y las observaciones, es nece-
sario estudiar en detalle los procesos fisicos involucrados en la retroalimentacion. Este
proceso implica analizar la formacion estelar, la evolucion estelar, la dindmica del gas
y el reciclaje energético y quimico en los medios interestelar, intergalactico y galactico
circundante (referidos en un futuro como ISM, IGM y CGM respectivamente). En la
Fig. [I.1]se muestra una representacién esquemdtica de este fenémeno similar a un pro-
ceso de reciclado. Este proceso se ejemplifica para una galaxia de disco (representado
por el color azul). Se muestra en el centro del disco una region roja hacia la cual se

!'La Ley Kennicut-Schmidt es una relacién empirica entre la densidad superficial de gas y la densidad
de formacién estelar en una region dada.
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1.3. PAPEL DE RETROALIMENTACION EN GALAXIAS

esta acretando material proveniente del IGM. Se muestran flujos salientes (colores rojo
y rosa) que emergen del disco, estos flujos representan el gas caliente expulsado de la
galaxia debido a procesos internos en la galaxia. Después de que este gas sea expul-
sado, este se enfria y se mezcla, aunque una parte de el puede caer hacia la galaxia
contribuyendo al IGM. Se muestra también un gas difuso (representado por colores
purpura), este gas es resultado de la acrecion filamentaria del IGM. Se muestran gru-
mos de este gas lo que representa la naturaleza completa del mismo. A lo largo del
tiempo las diferentes componentes se mezclan creando una estructura compleja que
determina la evolucién de la galaxia (Tumlinson et al. 2017).

El trabajo presente se enfocard en el estudio de los siper-vientos (referidos en la Fig.
[I.T] como outflows). Debido a los procesos térmicos y dindmicos presentes en el gas,
los super-vientos son un proceso multifase, cada fase de este se manifiesta en diferentes
rangos del espectro electromagnético, lo que implica la necesidad de observaciones
desde rayos X hasta radio. Las fases son caliente, tibia, fria e ionizada. En la tabla
se muestran las fases caliente, tibia, fria e ionizada del super-viento, asi como su
temperatura, longitud de onda observada y su origen. El trabajo se concentrara en el
estudio de la fase ionizada del viento empleando datos en el intervalo 6ptico.

Fase

Temperatura Observacion

Origen

Fase caliente

106-10% K Rayos X y ultravioleta extremo

Proviene de la retroal-
imentacion  de  estrellas
masivas y supernovas; el gas
caliente puede escapar de la
galaxia.

Fase tibia

10%-10° K Ultravioleta y 6ptico

Asociada a choques de menor
intensidad; puede enfriarse y
condensarse en nubes de gas
mds denso.

Fase fria

< 10*K Infrarrojo y radio

Gas molecular y atomico no
ionizado; puede ser reciclado
o formar nuevas estrellas.

Gas ionizado

~ 10* K Lineas de emisién 6ptica (Ho)

Ionizado por radiacion ultra-
violeta de estrellas jovenes y
masivas.

Table 1.1: Multiples fases del siiper-viento en galaxias.

1.3.1 Procesos generadores de vientos galacticos

Los vientos galacticos son el resultado de la transferencia de energia y momento desde
el interior de la galaxia hacia su entorno exterior. Esta energia proviene de estrellas ma-
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

Fig. 1.1: Una vista esquematica del MGC. La protuberancia central roja de la galaxia y el
disco gaseoso azul se alimentan por la acrecién filamentaria desde el IGM (azul). Los flujos
salientes emergen del disco en colores rosa y naranja, mientras que el gas que fue previamente
expulsado estd reciclando. El halo de ”gas difuso” en tonos variables de purpura incluye gas que
probablemente recibe contribucién por todas estas fuentes y se mezcla con el tiempo. Tomado
de Tumlinson et al|(2017).

sivas y eventos catastréficos que ocurren en la vida de una galaxia. Los dos procesos
mds significativos son los vientos estelares y las explosiones de supernovas. Ambos
mecanismos proporcionan la energia necesaria para calentar y acelerar el gas inter-
estelar, permitiendo que escape de la galaxia y contribuya al medio circungaldctico
y al medio intergalactico (Veilleux et al.|[2005). Existen otras contribuciones como
por ejemplo la retroalimentacion por foto ionizacién de estrellas jovenes (<10° afios)
(KrumholZ2014). Se explicard a continuacién en detalle estos procesos que generan
los vientos galacticos.

Una vez discutido la generacion de vientos en regiones de formacion estelar se
abordar4 el caso contrario, es decir, ambientes donde las estrellas mueren; supernovas.
Las supernovas son explosiones estelares cataclismicas que ocurren al final de la vida
de estrellas masivas. Debido a estas condiciones extremas energéticas, las supernovas
juegan un papel crucial en la distribucion de elementos pesados por el universo y en
la dindmica del medio interestelar (Woosley et al|2002)). Las supernovas tipo II son
las que debido a la condicién del medio interestelar circundante representan una con-
tribucién importante en el proceso de retroalimentacion. Este tipo de supernova resulta
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1.4. MANIFESTACION OBSERVACIONAL DE LA RETROALIMENTACION

del colapso del nucleo de estrellas masivas con masas iniciales mayores a aproximada-
mente 8 M. Cuando estas estrellas agotan su combustible nuclear, su nticleo colapsa
bajo la gravedad, y la energia liberada en este proceso provoca la explosion de las ca-
pas exteriores de la estrella (Smartt2009). Se libera energia en el rango de 10°° a 105!
erg (Smartt 2009).Las velocidades de los remanentes de supernovas de Tipo II pueden
alcanzar entre 5,000 y 20,000 km s~!(Chevalier/[2006). El momento eyectado por las
supernovas de Tipo II estd en el rango de 10*? a 10*®* g cm s~*(Woosley et al.|2002).
Las supernovas Tipo Ia ocurren en sistemas binarios donde una enana blanca, una es-
trella con una masa menor de aproximadamente 8 masas solares (M©®), acumula ma-
terial de su compaiiera. Cuando la enana blanca alcanza el limite de Chandrasekhar
(~ 1.4 M©®), se desencadena una explosion termonuclear que resulta en la supernova
(Hillebrandt and Niemeyer 2000). La energia liberada tipicamente estd en el rango de
10°° a 10°! erg (Leibundgut/2000). El momento eyectado por las supernovas de Tipo
Ia estd aproximadamente en el rango de 10% a 10* g cm s~!(Woosley and Weaver
1988). Las velocidades de los remanentes de supernovas de Tipo Ia pueden alcanzar
entre 3,000 y 30,000 km s~ ! (Filippenko| 1997). Este tipo de supernovas no estén asoci-
ados con vientos galécticos ya que estas explosiones dan lugar en ambientes con poco
gas, ademads de no ocurrir en multiples eventos en un mismo lugar.

Los vientos estelares y las supernovas pueden estar presentes en la formacion de vientos
gal4cticos, pero operan a diferentes escalas de energia, momento y velocidad. Ademas,
lo hacen en diferentes escalas de tiempo, las cuales dependen de propiedades como la
metalicidad. Después de los primeros 7-10 millones de afios, la energia mecéanica de
las supernovas es 5-7 veces mayor que la proveniente de fuentes de retroalimentacion
pre-supernova en una region de formacion estelar (Leitherer et al.[[1999) .

1.4 Manifestacion observacional de la retroalimentacion

Las estructuras a gran escala en las galaxias es la combinacion cadtica de las estruc-
turas individuales conocidas como cascarones, anillos, hoyos, bucles, burbujas, fila-
mentos, super burbujas, super cascaras, siper cascaras gigantes , arcos y cavidades.
Los sistemas que presentan un radio mayor a 300 pc son referidos como super estruc-
turas (Tenorio-Tagle and Bodenheimer||1988). El estudio estas superestructuras en las
galaxias cercanas ha estado limitado por la resolucidn espacial, sin embargo dadas las
resoluciones actuales su estudio ha evolucionado notablemente. El super-viento puede
ser estudiado a lo largo de todo el espectro electromagnético debido a sus varias fases.
En el 6ptico se encuentran lineas nebulares tales como He, [N II] AA6548,6583, [S
IIJAN6716, 6731, [ O III] A5007, entre otras. En el infrarrojo se encuentra Pac, Bra, y
Hjy 2.122 pym . También se encuentra los rayos-X suaves y la emision en radio para el
estudio de los vientos.
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

1.4.1 Morfologia

Identificar la morfologia que dejan los super-vientos en la galaxia es importante para
su estudio; con esta se cuantifican pardmetros esenciales como su alcance. A lo largo
de las décadas se ha encontrado evidencia observacional de las estructuras individuales
de retroalimentacion mencionadas anteriormente. En nuestra galaxia, la Via Léctea,
mediciones de la linea de 21 cm (trazando al hidrégeno neutro) muestran la existen-
cia de burbujas y estructuras a gran escala (Heiles|1979). Se ha encontrado en la Nube
Mayor de Magallanes (galaxia irregular satélite a la Via Lactea y M31 conocida como la
galaxia Andrémeda) las regiones DEM L25 y L50 (ver Fig. parecen estar situadas
en un gran vacio de H I, de aproximadamente 1.4 kpc de diametro. Las distribuciones
irregulares de H I siguen siendo consistentes con los filamentos Opticos que correspon-
den a caracteristicas de explosion incipiente o material acelerado por impactos de re-
manentes de supernova (Oey et al.[|2002). Ademads se ha encontrado emision difusa de
rayos-X con morfologias de anillo indicando cascaras (Chu and Mac Low|1990).

Otro ejemplo de estructura a gran escala es el caso de la siper burbuja en la galaxia
tardia NGC 628, la cual tiene un didmetro de casi 1 kpc (ver Fig. [[.3]Mayya et al.[2023).

La galaxia starburst M 82 (también conocida como galaxia del Cigarro), ubicada a

Fig. 1.2: DEML25 y DEM L50. Se muestran imdgenes compuestas en banda estrecha de DEM
L25 y DEM L50 y DEM L301, las cuales son Ha: se muestra en verde, [O III] en azul y [S II]
en rojo. La imagen se construy a partir de las imagenes con el continuo sustraido y una escala

de intensidad arbitraria. El norte est4 hacia arriba y el este a la izquierda. Tomado de (Oey et al.
2002])
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1.4. MANIFESTACION OBSERVACIONAL DE LA RETROALIMENTACION

una distancia de aproximadamente 3.4 Mpc (Johnson et al.[2009), es de gran interés en
el estudio de los outflows galécticos debido a su intensa actividad de formacion estelar
y los potentes vientos galdcticos resultantes. En el centro de esta galaxia se encontrd
evidencia de una explosién (Lynds and Sandage |1963). En la Fig. se muestra la
estructura biconica del siper viento.

M 82 ha sido estudiada en multiples longitudes de onda, desde el radio hasta los
rayos X, proporcionando una vision detallada de sus procesos de outflow. Las observa-
ciones en rayos X, por ejemplo, han revelado la presencia de gas caliente a temperaturas
de millones de grados Kelvin, expulsado por la actividad estelar (Strickland et al.[2004).

El estudio de los vientos en M82 ayuda a comprender cdmo los procesos de
retroalimentacion estelar afectan la evolucion galéctica. Los vientos galdcticos pueden
regular la formacion estelar al remover gas del disco galactico, y también enriquecen el
medio intergaldctico con elementos pesados producidos en las supernovas. Las obser-
vaciones de M82 sirven como banco de pruebas para modelos tedricos y simulaciones
de outflows galacticos. Estos modelos ayudan a explorar como los outflows influyen en

s , 4
Syt 8 NGCe28' F770W
» 3

o L) >
N

. 15:47:30 15:48:00

15:47:00

15:46:30

Fig. 1.3: Se muestra la stiper burbuja en NGC 628 trazada por la emisién de hidrocarburos
poliarométicosﬁ en el filtro F770W del JWST. La ubicacién de esta cavidad, justo fuera del
brazo espiral al sureste del nicleo, estd indicada por un circulo amarillo de 20 segundos de arco
de didmetro, que corresponde a 940 pc a la distancia de 9.77 Mpc a NGC 628. Tomado de
(Mayya et al.|2023)

Péagina 7



CAPITULO 1. INTRODUCCION

la estructura y evolucion de las galaxias (Hopkins et al.|2012]).

Estudios recientes de alta resolucion espacial con el JWST han relevado estruc-
turas de parsecs conocidas como plumas (ver Fig. [I.5). Una pluma es un pico coherente
en el flujo que se extiende aproximadamente perpendicular al plano del disco . Al estu-
diar las plumas, se puede rastrear la trayectoria y la velocidad del material expulsado,
proporcionando datos vitales sobre la dindmica de los vientos galacticos.

Fig. 1.4: M82, imagen tomada por el Observatorio Wisconsin-Indiana-Yale-NOIRLab (WIYN
por sus siglas en inglés, y en el resto del trabajo seran asi) en Ha (magenta) y el Telescopio
Espacial Hubble (HST en inglés) en colores de continuo BVI (cortesia de Smith, Gallagher y
Westmogquette). Varios de los filamentos de mayor escala se remontan hasta los supercimulos
estelares incrustados en el disco. Tomada de |Veilleux et al. (2005))

1.4.2 Observaciones de rayos-X

Las observaciones de rayos-X son fundamentales en el estudio de los super-vientos,
ofrecen la exploracién mds directa de la fase caliente y tenue del gas, un estudio difer-
ente al de la interaccién del viento con el gas del ambiente el cual es el caso del 6ptico.
Debido a las energias de supernovas y vientos de estrellas masivas de alrededor de
kT=10 keV (e.g 10°! por 10 M) se espera tener una emisién de rayos-X duros. Al
tener una velocidad de miles km s, esta emision es emitida en la parte interna del
super-viento (Tomisaka and Ikeuchi|1988; Suchkov et al.[1993).

Las imagenes de rayos X con resolucion espacial de galaxias con brotes estelares
bien estudiadas, cuyos discos estelares de gran escala se observan casi de canto (M 82,
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1.4. MANIFESTACION OBSERVACIONAL DE LA RETROALIMENTACION

Fig. 1.5: Se muestra un ejemplo de una pluma de 50 pc de ancho. La imagen es obtenida a
partir del filtro F335M de JWST el cual es un trazador de hidrocarburos poliarométicos (PAH),
a este filtro se le hace una substraccién para obtener la emisiéon de PAH. Tomada de (Fisher
et al. [ 2024)

NGC 253, NGC 2146 y NGC 3628), muestran impresionantes ~halos” o “plumas” de
rayos X que pueden extenderse hasta un radio de 10 kpc o més a lo largo del eje menor
de la galaxia. En la Fig. [T.6]se muestra a NGC 253 una galaxia de canto, donde en color
azul se nota una emision importante de rayos-X trazando el gas caliente del viento.

1.4.3 Caracteristicas espectroscopicas

La mayoria del anélisis que se ha realizado del estudio de los siper-vientos concierne
a lineas de emision en el 6ptico, con estas lineas se puede analizar la cinematica del
gas, ademds de propiedades fisicas como su temperatura y densidad electronica. La
emision del viento en el intervalo 6ptico proviene de la interaccion no directamente del
super-viento si no del ambiente denso, en el que la presion dindmica o térmica (de-
pendiendo del estado de evolucién de la burbuja) del viento genera choques radiativos
lentos (menores a unos pocos cientos de km s1) (McCarthy et al.[1987). Este material
seria la delgada y densa capa de gas ambiental comprimido y calentado por el choque
en el borde delantero de la burbuja.

Los espectros de las regiones nucleares de las galaxias aparecen con una asimetria cor-
rida al azul en los perfiles de las lineas de emisién e.g (e.g. Armus et al.||[1989; Phillips
et al.|1983)). El corrimiento al azul sugiere que la parte corrida al rojo del siper viento
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

Fig. 1.6: Imagen en tres colores de NGC 253, donde el azul es la emisién de rayos X de banda
ancha (0.5-7 keV) del Chandra, el verde es Ha (Lehnert and Heckman|[1995), y el rojo es la
emisiéon de CO (2- 1) (Leroy et al.|2021). La etiqueta de 1’ corresponde a 1.0 kpc, y en la
imagen, el norte estd hacia arriba y el este hacia la izquierda. Imagen de|Lopez et al.| (2023])

ionizado se ve oscurecida debido al polvo, en la Fig. se muestra un espectro del
ntcleo de RAS 01217 + 0122 que presenta esta componente ancha corrida al azul.

1.5 Modelo teérico del viento galactico

El entendimiento de los vientos galacticos se logra también a través del estudio tedrico
de estos. A continuacion se muestra un modelo que explica en detalle las diferentes
fases y sus condiciones de este. En la Fig. se muestra un esquema de la evolucion
del super-viento en la galaxia M82. El panel izquierdo ilustra la fase inicial de ex-
pansion, donde un disco molecular “MD”) alimenta la formacién estelar. Las su-
pernovas y vientos estelares, representados por estrellas, generan una cavidad central
caliente ("C”) con gas a temperaturas de ~ 10® K. Este gas se expande a velocidades de
varios miles de km s~!como un viento libre “FW”"), pasa por un choque interno ("WS”)
y se recalienta a ~ 10® K, produciendo emisién de rayos-X. La burbuja creada por la
presion del viento se expande a lo largo del eje vertical, formando una capa delgada
(’S”’) que emite lineas Opticas.

El panel derecho de la Fig. muestra la evolucion del stiper-viento al escapar
hacia el halo. El interior de la regién evacuada estd dominado por el fluido del viento
en expansion libre, con una capa delgada de viento chocado en el borde delantero,
separada del gas del halo por una discontinuidad de contacto ("CD”). Choques de
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Fig. 1.7: Ejemplo de componente ancha corrida al azul. En el espectro superior se muestra el
nicleo de RAS 01217 + 0122 y en el inferior el nicleo de IRAS 01003-2238, ambos presentan
una componente ancha corrida al azul en los perfiles de linea de emisién. Este efecto es més
prominente en Ho y [N 11].

proa “BS”) se forman alrededor de inhomogeneidades en el halo, acelerando nubes de
gas (“SC”) que pueden emitir lineas 6pticas/UV y rayos X suaves, dependiendo de la
velocidad de los choques (Tomisaka and Ikeuchi|1988)).

1.5.1 Modelo geométrico

El modelo geométrico de super-viento para las galaxias con brote de formacion estelar
es el de una distribucion bipolar perpendicular al disco. Se han encontrado angulos de
apertura de 2 6 ~ 10—45 (ver Fi.g[I.9)cerca de la base, incrementando hasta ~ 45—100
sobre el disco. Un ejemplo claro de esta estructura es el caso de M82. En la Fig. [I.9]se
muestra el dibujo de la estructura bicénica (Heckman et al.|[1990).
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Fig. 1.8: Diagrama de las fases evolutivas de un super-viento expandiéndose hacia el halo del
disco de la galaxia. Las figuras estan basadas en la simulacion numérica de M82 de [Tomisaka
and Ikeuchi| (1988)). En el panel izquierda se muestra la fase radiativa antes del rompimiento.
En el panel derecho se muestra después de que la burbuja se expanda méas de un par de alturas
de escala vertical, la cual puede “escaparse” del halo.

1.6 BEARD: NGC 1087 (star-forming galaxy)

A continuacion se detallard el objeto de estudio de este trabajo y su relevancia en el
estudio de este proceso. NGC 1087 es una galaxia espiral débilmente barrada con bra-
zos sueltos y un anillo se denomina de tipo SAB(rs)c (de Vaucouleurs et al.[|1991a),
ubicada a una distancia de 15.85 Mpc (Anand et al.|2021) y un dngulo de inclinacién
de 43° (Lang et al.[2020a)). Una galaxia espiral intermedia de tipo Sc se caracteriza por
tener un bulbo pequefio y brazos espirales abiertos, bien definidos, ademds cuenta con
una gran cantidad de estrellas jovenes y regiones de formacion estelar. Estas galaxias
suelen tener una considerable cantidad de gas y polvo. En la Fig. se muestra una
imagen de la galaxia NGC 1087 con filtros en el ultravioleta, visible y cercano infrar-
rojo del Telescopio Espacial Hubble (HST), en esta imagen se muestra el tamafio de la
elipse obtenida con la banda R_25 y el campo de vision de MEGARA. En la Fig. [[.T]]
se muestra la region central la cual es el objeto de estudio de esta tesis, fue cambiado
el contraste de la imagen para apreciar mejor las estructuras.

Esta galaxia pertenece al grupo NGC 1087 de Vaucoulers (junto con NGC 1090), se
encontrd que su diferencia de velocidades (~ 1200 km ) es muy alta para que se en-
cuentren en interaccion (a pesar de la pequefia separacion de 3 didmetros de galaxia
entre estas) por lo que esta galaxia se encuentra aislada (Blackman| 1980).

NGC 1087 tiene un nucleo pequefio, cuenta con un anillo interior muy brillante debido
a las varias regiones HII que se encuentran cercano a su niicleo (Ann and Park|1993).
Esta galaxia presenta una barra pequeiia en el infrarrojo, la cual no es clara en el 6ptico
debido a la absorcién del polvo y la intensa radiacién de las estrellas jovenes. Esta
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1.6. BEARD: NGC 1087 (STAR-FORMING GALAXY)

Fig. 1.9: Esquema del stper-viento a lo largo de una superficie bicénica centrada en el nicleo
de una galaxia con disco, en el cual se tiene una simetria axial con respecto al eje menor (linea
vertical punteada) del disco. El disco estéd representado por el rectdngulo marcado con la letra
D, la estructura es vista desde un observador (representado con un dibujo de un ojo) el cual su
linea de vision forma un angulo ¢ con el plano del disco de la galaxia. El angulo 6 corresponde
al angulo de apertura del gas a través de la superficie del cono con una velocidad v (flechas
solidas). La linea de vista a través del cono en la parte mas cercana al disco de la galaxia
produce una linea de emisién con doble pico con el gas en la superficie frontal, produciendo un
componente que estd fuertemente desplazado al azul (flecha abierta, etiquetada como vyg), y el
gas en la parte trasera produce un componente cerca de la velocidad sistémica (flecha abierta,
etiquetada como vyp). La linea de vision a través del cono en el lado lejano del disco puede
sufrir una fuerte ocultacién por el polvo en el disco. Diagrama tomado de Heckman et al.
(1990).

barra presenta diferencias notables con respecto a las barras estelares convencionales,
por ejemplo la ausencia de un anillo nuclear de formacion estelar, y la falta de franjas
de polvo claros a lo largo del eje de la barra (Lopez-Coba et al.2024)). Se trata también
de una galaxia de baja masa log M, /M = 9.9 (Leroy et al.[2021).

En la Tabla|l.2]se resumen las propiedades basicas de la galaxia NGC 1087.

Esta galaxia forma parte del grupo de la colaboracién BEARD (Bulgeless Evolu-
tion And the Rise of Disks ). Las galaxias de este censo son galaxias sin bulbo (solo
con disco o con bulbo pequeio). La existencia de un gran nimero de galaxias pone en
discusion la naturaleza jerarquica de Materia Oscura Fria (CDM, ), dada la fragilidad
de los discos en galaxias espirales no se espera que sobrevivan a fusiones violentas o,
al menos, deberian crear un bulbo masivo.

BEARD es un programa que cuenta con un total de 50 galaxias sin bulbo seleccionadas
de SDSS-DR13 con las siguientes condiciones: i) inclinacién i < 60 grados; ii) concen-
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

Galaxia RA DEC logig M« log;o SFR z Distancia Inclinacién P.A
(grados)  (grados) Mo M@}/r*1 Mpc (grados) (grados)
(1) (2) (3) 4) (5) (6) (7) (8) 9)
NGC 1087  41.6049  -0.4987 9.9 0.12 0.005080+£6.67x10~6  15.85+£2.08 429 5

Table 1.2: Descripcion de NGC 1087. Los valores (2),(3),(4),(5) son los obtenidos de [Leroy
et al. (2021). (6) nos indica el corrimiento al rojo de la galaxia, es obtenido de van Driel et al.
(2016). (7) otorga la distancia a la galaxia, es obtenida de |Anand et al.| (2021). (8) indica
la inclinacion de la galaxia, es obtenida de [Lang et al.| (2020b)). EI valor (9) es el angulo de
posicién obtenido con fotometria en SDSS tomado de de Vaucouleurs et al.[(1991b).

tracién C=Rgo/Rs0 <2.5; iii) relacién bulbo-total B/T < 0.1 , relacién bulbo-disco B/D
< 0.08; iv) masa estelar total M, > 10'°M; y v) ubicadas en el Universo cercano (<
40 Mpc). En el censo las siguientes observaciones: i) Espectroscopia de Campo Inte-
gral del centro de las galaxias (~ 10x10 arcsec) por parte de MEGARA-GTC, imagenes
profunda de banda ancha con WFC-INT, imdgenes de Ha en banda estrecha obtenidas
con [O:O-LT (Liverpool Telescope) y iv) espectroscopia de baja resolucion de rendija
larga usando DOLORES-TNG e ISIS-WHT.

El estudio de NGC 1087 dentro de la colaboracién destaca por ser una de las tres galax-
ias con la que se cuenta cubo de datos de MUSE por lo que su estudio servird como
referencia para el resto de las galaxias de la muestra BEARD.
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Fig. 1.10: Imagen compuesta de la galaxia NGC 1087. En color azul se muestra el filtro F438W
(HST) el cual traza poblaciones de estrellas jovenes. En color verde es la emisién de Ha
(obtenida con el filtro F657N de HST), muestra las regiones de formacidn estelar. Finalmente en
rojo se muestra el filtro F814W (HST) el cual es trazador de estrellas viejas. La elipse (en color
blanco) corresponde a los valores 222.90 arcsec para el eje mayor, 134.41 para el eje menor
y un angulo de posicién de 5° obtenidos en la banda R_25 (blue) (tomados de |de Vaucouleurs
et al.| (1991b)). El rectdngulo con linea sélida blanca indica el campo de vision de MEGARA
(12.5 arcsec x 11.3 arcsec). La imagen ha sido construida en esta tesis con los datos disponibles
en la literatura.
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Fig. 1.11: Imagen compuesta del centro de la galaxia NGC 1087. Los colores son los mismos
que la Fig, Créditos: esta tesis.

Péagina 16



Capitulo 2
Datos

En esta seccidn se describirdn los datos que se han utilizado en la realizacion del tra-
bajo. En la primera se describiran los datos de parte de la colaboracion BEARD dando
detalles mas profundos de ellos. En la segunda parte se describird el uso de datos
publicos provenientes de telescopios de tierra y espaciales.

2.1 Datos MEGARA

En esta seccion se centrard el instrumento GTC-MEGARA y el Gran Telescopio Ca-
narias, estos datos son el soporte y motivacion del trabajo se encuentra en estos datos.

2.1.1 Gran Telescopio Canarias

El Gran Telescopio Canarias (GTC) es el telescopio Optico-infrarrojo mds grande del
mundo. Ubicado en el Observatorio del Roque de Los Muchachos, en la Palma, Islas
Canarias a una altura de ~ 2300 metros sobre el nivel del mar.

El telescopio cuenta con un espejo primario (M1) el cual consiste en 36 segmentos
hexagonales de Zerodur ( vidrio cerdmico ) recubiertos con aluminio de 1.9 metros de
diagonal cada uno, formando una superficie hexagonal de 11.4 m. La superficie de M1
es equivalente a un espejo circular con un diametro de 10.4 m. Cuenta con un espejo
secundario (M2) y (M3) terciario, los cuales logran ajustar el plano focal en la estacion
elegida.

2.1.2 Instrumento MEGARA-GTC

Multi-Espectrografo en GTC de Alta Resolucion para Astronomia (MEGARA) es un
espectrografo formado por fibras con dos modalidades: Unidad de Campo Integral
(IFU) y Espectroscopia Multi-Objeto (MOS). Fue instalado en el Gran Telescopio Ca-
narias en la primavera de 2017 (Gran Telescopio Canarias 2024). Este telescopio es un
proyecto espafiol encabezado por el Instituto de Astrofisica de Canarias (IAC). También

Péagina 17



CAPITULO 2. DATOS

VPH ID Configuracion  Rewmwm A — Ay A (A AN(A) lin res
(A) (A) (A) (A pixel )
VPH521-MR MR-G 12000 4963.22-5445.00 5208.79 0.434 0.115

Table 2.1: Especificaciones de la VPH utilizada en la configuracion de resoluciéon media. Se
muestra el rango en longitud de onda, la longitud de onda central, el valor d¢ FWHM en la
longitud de onda central. En la dltima columna se muestra la resolucién lineal.

cuenta con la colaboracion de México, representado por el Instituto Nacional de As-
trofisica, Optica y Electrénica (INAOE) y el Instituto de Astronomia de la Universidad
Nacional Auténoma de México (IA-UNAM), asi como de Estados Unidos, a través de
la Universidad de Florida.

MEGARA en modalidad IFU cubre un campo de 12.5x11.3 arcsec? haciendo uso
de 567 fibras hexagonales con didmetro de 0.62 arcsec ademads de 56 fibras distribuidas
en 8 grupos de 7 fibras cada uno para determinar el espectro del cielo. Al tratarse de la
modalidad IFU se referira a lo largo del trabajo a spaxel como un pixel tridimensional,
el cual contiene dos dimensiones espaciales y una dimension a lo largo de la longitud
de onda.

Se colocan elementos dispersores en la pupila en este instrumento las cuales son

rejillas holograficas de fase-volumen (Volume-Phase Holographic, VPH).
En la Tabla[2.1|se muestran las especificaciones de los datos utilizados para este trabajo,
destacando el valor de resolucién espectral Rpwanv=12000 (equivalente a ~ 25 km s™1)
que sera crucial en este trabajo para la determinacion de dobles componentes. Rpwmw
se define como Rpwpyv = A/AN donde A es la longitud de onda observada y A\ es la
anchura de la linea a la mitad de su maximo (FWHM, Full Widht Half Maximum ).

2.1.3 Reduccion de datos

Se observaron 3 imdgenes, cada una con 1200 segundos de exposicién con el es-
pectrégrafo MEGARA del GTC utilizando el filtro MR-G. La observacion se realiz6
el dia 2019-09-27 con una masa de aire de 1.15 y el seeing de 1.2”. La observacion se
llevo a cabo en modo LCB, y se utilizaron las lamparas de calibracion Th-Ar y Th-Ne.
El cubo de datos se tom6 centrado en RA = 02:46:25.180, DEC = -00:29:55.277.

La reduccidn de datos se realiz6 con la Pipeline de Reduccion de Datos de MEGARA
(DRP) la cual es de dominio publico bajo GPLv3+ (GNU Public License, version 3 o
superiores). La DRP es un entorno de varias recetas desarrolladas en PYTHON (Pas-
cual et al.2019). Las rutinas utilizadas para la reduccion de datos fueron las siguientes:
MegaraBiasImage, Megara- TraceMap, MegaraModelMap, MegaraArcCalibra-
tion, MegaraFiberFlatlmage,Megaral.cbAcquisition, Megaral.cbStdStar. Primer-
amente se crea una imagen Master Bias con la rutina MasterBiasImage obtenida a
partir de las imagenes bias. Las imdgenes se corrigen por sobreescaneo y se recortan
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al tamafio fisico del detector. Para trazar la posicion de las 623 fibras se usa la receta
MasterTraceMap a partir de una imagen que es ilumninada el plano focal instrumental
con una lampara de continuo (halégeno), la cual forma parte del Médulo de Calibracion
de Instrumentos (ICM) del GTC. Este paso produce la informacién de rastreo necesaria
para extraer el flujo de las fibras. La receta MegaraModelMap toma los resultados del
paso anterior (imagenes planas de continuo ) y retorna informacion del perfil de la fibra
necesaria en otras recetas. Se determina de manera aproximada la posicion central de
las fibras. Después la rutina ajusta simultdneamente 623 gaussianas cada 100 columnas
y luego interpola los pardmetros de la gaussiana para cada pixel espectral. Con esta
informacion, la rutina genera un mapa de pesos para cada fibra que se aplica a los datos
para realizar la extraccion. La receta MegaraArcCalibration crea la solucién de lon-
gitud de onda en cada una de las fibras para lo cual hace uso de lampara de arco crud
. Cada fibra optica en MEGARA se comporta como un sistema optico diferente, por lo
tanto, su transmision Optica es distinta e individual, con una dependencia de longitud de
onda diferente. La receta MegaraFiberFlatlmage corrige las variaciones globales en
la transmision entre fibras y en funcién de la longitud de onda en MEGARA. La receta
Megaral.cbAcquisition regresa la posicion de la estrella estindar en la IFU. Una vez
conocida esta posicion la receta MegaraLcbStdStar crea una curva de sensibilidad
comparando el flujo del espectro 1D de la estrella estandar (ya corregida por extincién
atmosférica), este paso provee una calibracién en flujo confiable. Una vez terminada
la calibracién con la receta Megaral.cbImage se produce un archivo con Espectros
Apilados por Filas ( Row-Stacked-Spectra,RSS) en el cual se incluyen los espectros
individuales para todas las fibras, calibrados en longitud de onda y flujo, y corregidos
por efectos teltricos.

Finalmente se crea un cubo de datos con una escala de 0.4 A pixel ~'en cada uno de
los ejes espaciales, a partir del archivo RSS usando create_cube_from_rss E] . El cubo
de datos obtenido cuenta con una distribucion espacial de 30x33 spaxeles, a lo largo
del trabajo se referird a spaxeles individuales, en la Fig. se crea la malla de la
distribucion de los spaxeles con una imagen de fondo del filtro F200W de JWST. El
tamafio espacial de cada spaxel es de 0.4 arcsecx(.4arcsec.

Un paso a realizar en la obtencion del cubo de datos es la correccion por as-
trometria, ya que el campo de vision de MEGARA es reducido no se cuenta con es-
trellas de campo para tener una calibracion mas precisa de la astrometria. Se compar6
el mapa de continuo de O 111A5007A (el procedimiento de la obtencién de los mapas
de continuo se describe en la seccidn siguiente) con el mapa de continuo de Har del
Telescopio Liverpool el cual cuenta con una buena calibracion de astrometria debido
a su extendido campo de vision. Para corregir la astrometria se selecciona una region
aislada circular en el mapa de He, después se compara este circulo en el mapa de con-
tinuo de O 111A5007A de MEGARA en el cual se observa un desplazamiento (ver Fig.

! Son lamparas de cétodo hueco (HCL) de ThAr y ThNe.

2 create_cube_from_rss, disponible en el repositorio megaradr, es una herramienta escrita en Python
que convierte los productos de datos reducidos de MEGARA del formato RSS obtenido con megaradrp
a un cubo de datos 3D mds facil de usar. Esta una rutina escrita por Javier Zaragoza-Cardiel.
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galaxia tardia NGC 1087, en esta se destaca el tamafio del campo de vision del instrumento

MEGARA ademés de las coordenadas espaciales de cada uno de los spaxeles. La imagen de

fondo de referencia corresponde al filtro F200W de JWST, esta imagen se destaca por su alta

resolucién espacial

2.2). Este desplazamiento es corregido centrando el circulo en MEGARA y se define
como el valor de referencia para el sistema de coordenadas, la diferencia de los centros

de los circulos en las imagenes fue de ~ 0.85 arcsec.

Finalmente en en la Fig. 2.3] se muestra el espectro del spaxel asociado a las coorde-

nadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29°55.85”. En este podemos ver el rango de longi-

tud de onda y las lineas que se encuentran, tales como [O 111] A5007 A y el doblete de

Mgl A\5172.684A, 5183.604 A.

2.2 Datos Telescopio Liverpool

El Telescopio Liverpool (TL) es un telescopio Optico/infrarrojo cercano totalmente
robdtico con una apertura clara de 2 metros, ubicado en el Observatorio del Roque

de los Muchachos en La Palma, Islas Canarias. El telescopio es propiedad de y esta
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Fig. 2.2: Se comparan los mapas de continuo de Ha y O ITAS007 obtenido con LT y MEGARA
respectivamente. El circulo rojo se encuentra centrada en la regién brillante individual en el
mapa de LT. El mismo circulo se encuentra desplazado del centro en el mapa de MEGARA.

operado por el Instituto de Investigacion Astrofisica de la Universidad John Moores de
Liverpool (LIMU). El telescopio obtuvo su primera luz en julio de 2003 y comenz6 sus
operaciones cientificas roboticas de rutina en 2004. Tiene un disefio Ritchey-Chrétien
Cassegrain con una apertura de 2 metros y una montura altacimutal .

El instrumento utilizado es 10:0, una cdmara Optica la cual destaca en los instru-
mentos. El detector cuenta con un tamafio de 4096 x 4112 pixeles, que proporciona un
campo de visién de 10’ x 10’ con una escala de pixel sin binning de 0.15“/pixel. A la
imagen se le aplicé un binneado de 2x2 lo cual resulta en un tamafio efectivo de 0.3
arcsec/pixel.

Las reducciones instrumentales basicas aplicadas a todas las imdgenes del telesco-
pio Liverpool IO incluyen la sustraccion del bias, el recorte de las regiones de sobrees-
caneo y la correccién de campo plano. La sustraccion del bias se basa en el anélisis
de los sobreescaneos, determindndose un nivel de bias tinico para cada amplificador de
lectura. Las regiones de sobreescaneo se recortan, dejando una imagen de 2048x2056
pixeles. Aunque no se realiza la substraccion de corriente oscura, se obtienen flats del
crepusculo automaticamente y se crean flats maestros normalizados a la unidad. No se
aplican méscaras de pixeles defectuosos ni rechazo de rayos cosmicos, pero se propor-
cionan méscaras generadas a partir de flats del creptisculo para uso de los observadores.
Se observé 3 imagenes en el filtro centrado en la linea HaA6566 A y otras 3 imagenes
en un filtro centrado en \6705 A para medir el continuo, cada una de 10 minutos.
Las observaciones fueron tomadas el dia 2019-08-09 con una masa de aire entre 1.27
y 1.47 y un seeing de 1”. Los filtro son angostos con un ancho de 100 A. Se usé la fo-
tometria de estrellas de campo en filtros ugriz de SDSS para llevar a cabo la calibracion
de flujo en cada imagen usando el procedimiento de Mayya et al| (2012). En la Fig[2.4]
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Fig. 2.3: Se muestra el espectro de MEGARA correspondiente al spaxel [14,12], el cual tienes
las coordeandas asociadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29°55.85”. El espectro fue corregido
por corrimiento al rojo tomado de la tabla[1.2]

se muestran la respuesta de los dos filtros utilizados, se sobrepone un espectro tipico
de una regién H II para visualizar la linea de Ha, se nota que en el filtro 6566 A esta
presenta también [N 11] 6583 A, pero esta contribucién es despreciable ante la linea de
Ho.

En la Fig. se muestra el mapa de emisién de He, de todo el campo de vision
de la galaxia tardia NGC 1087. En esta mapa se identifican regiones de emision a lo
largo de los brazos de la galaxia, pero se destaca la emision intensa en la region central
lo que podria corresponder a una barra.

2.3 Datos del archivo

Los siguientes datos no son parte de la colaboracion BEARD . Los datos obtenidos
para esta galaxia son parte de la colaboracion de libre acceso Physics at High Angular
resolution in Nearby GalaxieS (PHANGS) (Emsellem et al.|[2022) .
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Fig. 2.4: Respuesta de los filtros Ha 6566 A y Ho 6705 Adel Telescopio Liverpool. En estos se
sobrepone un espectro tipico de una regién HII.Se observa que dentro de este filtro se encuentra
también emisién de la linea de [NII] A\6549,6585 A.

2.3.1 Datos MUSE

El Explorador Espectroscépico Multi Unidad (MUSE) es un espectrografo panordmico
de campo integral, tiene un campo de vision de 1x1 arcmin? muestreado a 0.2x0.2 arc-
sec? y es asistido por la instalacion de Optica adaptativa de capa terrestre del VLT de
ESO, utilizando cuatro estrellas guia ldser. MUSE se encuentra colocado en el Tele-
scopio VLT situado en el Cerro Paranal, Chile. Consta de cuatro Telescopios Unitar-
ios (Unit Telescopes, UTs) con espejo primario de 8.2 metros de didmetro mas cuatro
Telescopios Auxiliares (Auxiliary Telescopes, ATs) moviles de 1.8 metros de didmetro.
Del cubo de datos de la galaxia completa se realiz6 un corte en la regiéon central para
obtener el mismo campo de vision de MEGARA, en este campo se cuenta con 65 X 76
spaxeles. En cada spaxel se tiene un intervalo de longitud de onda de 4650 a 9300 A ,
con una resolucién espectral que va de 1750 a 3750 (Rpwun). Se utilizaron datos del
programa PHANGS-MUSE(PI: Schinnerer), de los cuales se analizaron sélo la region
central de NGC 1087. En la Fig. [2.6| se muestra el espectro del spaxel correspondiente
a las coordenadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29° 55.85.

2.3.2 Datos HST

El Telescopio Espacial Hubble es un telescopio dptico-ultravioleta cuenta con un es-
pejo primario de 2.4 m. Las im4genes fueron tomadas con la Cadmara de Campo An-
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Fig. 2.5: Mapa de Hoa usando datos del LT. En el panel izquierdo se muestra la combinacion de
la emision y el continuo de Ha. En el panel de en medio se muestra la emisién de Ha obtenida
con el filtro 6566 A. Finalmente en el panel derecho se muestra el continuo de Ho obtenido con
el filtro 6705 A.

cho 3 (WFC 3) en el canal del Visible-Ultravioleta (UVIS). Los filtros fueron F555W
(ID:hst_skycell-p1242x04y17_wfc3_uvis_{555w_all), F6S7N (ID: hst_15654_03_wfc3_-
uvis f657n_idxr03) y F814W (ID: hst 15654 03 wfc3 uvis f814w_idxr03). En
la Fig. se muestran las graficas de la respuesta de cada filtro y su rango en longitud
de onda. El filtro 657N se usard para obtener el mapa en emisiéon de Ha, este proceso
serd detallado mas adelante.

2.3.3 Datos JWST

El Telescopio Espacial James Webb (JWST) es un gran telescopio infrarrojo con un
espejo primario de aproximadamente 6.5 metros. Se usaron datos calibrados de los
productos PHANGS-JWST (e.g. Lee et al.[|2023) . La imagen utilizada proviene de la
Céamara de Cercano Infrarrojo (NIRCam) (ID:jw02107-0019_t001 _nircam_clear-f200w).
El filtro utilizado es F200W el cual tiene su longitud de onda en 2 pum.

En las Tablas [2.2]y [2.3] se muestran las propiedades destacadas de las imdgenes y
cubos de datos utilizados respectivamente.
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Fig. 2.6: Se muestra el espectro correspondiente al spaxel [33,28] en la imagen de MUSE, el
cual tienes las coordenadas asociadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29” 55.85”. Y en rojo se

muestran las principales lineas de emision claramente identificables.

Table 2.2: Especificaciones las imagenes utilizadas.

Telescopio/ Filtro Ae AN Pixel FWHM
Instrumento @m)  @m) () (o) () (pe)
HST/ACS F555W 053 0.12 0.04 3 010 77
HST/ACS F657N 0.65 0.02 0.04 3 010 7.7
HST/ACS F814W 083 025 0.04 3 010 77
JWST/NIRCam F200W 1.99 022 0.031 24 006 4.6

LT/10:0 H-Alpha-6566 0.6566 0.02 0.3037 11.5 09 70
LT/10:0 H-Alpha-6705 0.6705 0.01 0.3037 11.5 09 70

2.3.4 Emision de Ha con el filtro 657N de HST

En esta seccion se discutird la metodologia empleada en la obtencién de los mapas de
continuo y emision de Ha para toda la galaxia. Para la obtencion de estos se usaran los
filtros F555W, F657N, F814W obtenidos de datos del archivo publico.

El primer paso consiste en una correccion de astrometria utilizando estrellas del catdlogo
2MASS y con el software SAOImage DS9 para centrar estas estrellas redefiniendo las
coordenadas y el pixel de referencia. Dado que se hardn operaciones pixel a pixel es
necesario hacer un proceso de re muestreo en las imdgenes. Para esto se usa la paque-
teria REPROJECT de PYTHON, esta paqueteria implementa métodos de reproyeccion de
imagenes, supone que la informacion del Sistema de Coordenadas del Mundo (WCS)
en los datos es precisa.

El siguiente paso es generar una imagen interpolando linealmente pixel a pixel entre
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Fig. 2.7: Respuesta de los filtros utilizados con el HST. En las graficas se muestra en el eje
horizontal el rango de longitud de onda. En el eje vertical se muestra la respuesta del filtro
en cada longitud de onda. Notamos que en el filtro de banda estrecha 657N la linea que se
encuentra es Ho ademds de [N 11]\6584 A.

Table 2.3: Especificaciones de los cubos de datos utilizados.

Telescopio/ A — Ay Rrwam Ae AN(A) Pixel FWHM
Instrumento (A) A) A ) @ ) (po)
VLT/MUSE  4650-9300 1750-3750 6880 125 02 6 090 70
GTC/MEGARA 4963-5445 12000  5208.79 0.122 04 12 1 77
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los filtros F555W y F814W. Para esto se usa la siguiente ecuacion para conocer la

pendiente,
F —F
814W 555W (21)

>\e,814W - )\8,555W

Una vez conocida la pendiente generamos una imagen que representa el flujo del con-
tinuo para el filtro F657N con la siguiente ecuacion,

F657Weont = F555W + m(Ae gsrnw — Aesssw) 5 (2.2)

El flujo dado en el filtro 657N esta dado por la siguiente ecuacion,

F657TN = F657TWenm + F657W,Jontﬂ , (2.3)
Aw
Para obtener Ay /AM\w, debemos realizar fotometria de apertura en las estrellas,
asumiendo que en las estrellas la emision de Ha, es cero. Se seleccionaron 7 estrellas en
las imédgenes de F657N y su correspondiente continuo generado. Se utilizo6 el software
IRAF (Tody 1986 |1993) con la tarea PHOT usando las siguientes especificaciones:

* calgori=centroid: Método de centrado para la localizacién de objetos.

* aper="2,4,6,8,10": Radios de las aperturas circulares para medir la magnitud (2,
4, 6, 8y 10 pixeles).

* zmag=25: Magnitud cero como referencia para la calibracion.

* salgori=median: Calculo de la magnitud final mediante la mediana de las aper-
turas.

 annulus=12: Radio del anillo para determinar el valor del cielo de fondo.

* dannulu=5: Numero de pixeles para el célculo del valor del cielo de fondo.

este proceso se realizo en la imagen generado para el continuo de F657N vy el filtro
F657N.

Después se tomo el promedio de estos valores obteniendo finalmente Ay /Ay =
11.76. Finalmente en las tablas [2.2] se resumen las propiedades de la longitud de onda
central de los filtros, el ancho de los filtros, la resolucién espacial y Anchura a Media
Altura (FWHM) mientras que se enlista las propiedades de los cubos de datos: su
intervalo en longitud de onda, la resolucion espectral, la longitud de onda central del
espectro, el intervalo de muestreo, la resolucion espacial y el FWHM .
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Capitulo 3
Analisis de datos espectroscopicos

En esta seccion se discute la metodologia empleada en el ajuste de componentes multi-
gaussianas en el perfil de linea [O III]A5007 A. Para ello se ajusta un continuo estelar
con pPXF. Se presenta, de igual manera, el andlisis en las lineas Opticas de los espec-
tros del instrumento MUSE-VLT para la obtencion de razones de flujo para realizar
los diagramas de diagndstico para distinguir los principales mecanismos de excitacion
que operan en esta region los cuales se construyen a partir de las relaciones globales
de intensidad de lineas de emision. Ademas se determinara el decremento Balmer, con
el cual se calculard los valores de extincion para obtener finalmente la intensidad de
Ha sin extincion para el calculo de la tasa de formacion estelar.

3.1 Ajuste de continuo estelar

Dado que la motivacién de este trabajo es estudiar las lineas en emision, y con ello estu-
diar las propiedades cinemadticas y espectroscopicas del gas ionizado, se requiere como
primer paso identificar y restar el continuo para obtener el espectro en emision debido a
que se planea estudiar el gas en esta region. Para restar el continuo, se hizo uso del soft-
ware publico Penalized Pixel Fitting (pPXF; Cappellart and Emsellem|2004; Cappellari
2017). El software utiliza el ajuste de un espectro para extraer la cinematica estelar o
del gas, asi como las poblaciones estelares. Un espectro observado es ajustado como
una combinacién lineal de poblaciones estelares simples, parametrizadas en funcion de
la edad o metalicidad de las poblaciones estelares.

Se seleccionaron 424 diferentes Poblaciones Estelares Simples (SSP) de HR-
PYPOPSTAR a una alta resolucién espectral (R=50000 a 5000 A), presentado en Milldn-
Irigoyen et al.[| (2021). Las SPPs presentan edades desde 0.1 millones de afios a 13.8
x 10 afios a cuatro diferentes valores de metalicidades (Z=0.004,0.008,0.019 y 0.05),
considerando una Funcién Inicial de Masa (IMF) de Kroupal (2001)), con una pendiente
a=-2.7 para estrellas masivas. Se convoluciona con una Kernel gaussiana de ensan-
chamiento por Doppler para obtener las componentes cineméticas del espectro que se
estd ajustando.
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El continuo estelar se obtiene del ajuste de las poblaciones estelares, mientras que
los polinomios son usados para corregir potenciales variaciones en la forma del mismo.
Ya que s6lo estamos interesados en la componente cinematica, se utilizaron polinomios
de Legendre aditivos. El continuo estelar fue ajustado en el intervalo de longitud de
onda 4965-5445 A el cual contiene lineas de emisién de O Iy N 1I, y una absorcién
estelar prominente a 5176 A(Mg). Se enmascararon las lineas de emisién para el ajuste
del continuo y se ajustd un polinomio aditivo de grado 10 para la obtencion del continuo
para corregir las variaciones en la forma del continuo, sin embargo después de varias
pruebas un polinomio de orden 3 o 4 es suficiente, dado el corto rango espectral que
se tiene. Se realiz6 el ajuste en la linea [O IT]AS007 A, dado que es mas intensa. En
la Fig. [3.1] se muestra esta linea de emision junto con el continuo estelar ajustado de
un spaxel correspondiente a las coordenadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29°55.85”,
en esta destaca el continuo ajustado en la linea de emision el cual es constante a lo
largo de la linea. Finalmente, en la Fig. se muestra el continuo a lo largo de todo
el intervalo en longitud de onda del cubo de datos de MEGARA para el mismo spaxel
referido anteriormente.

3.2 Ajuste multigaussiano con datos de MEGARA

Una vez sustraido el continuo estelar en cada uno de los spaxeles del cubo de datos, se
obtiene un cubo de datos con el espectro que contiene solo las lineas en emision. La
linea que se ajustard es [O III]A5007 A. Conocido el corrimiento al rojo de la galaxia

o il Eslpectlro ot:)ser\;radol i [ [ -
0.4 —— continuo estelar ajustado —
T L l
W 1
T
c L |
Yi0.3
T
)
2
]
o 0.2
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L N I O I b
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Fig. 3.1: Se muestra la linea en emisién [O 1II]A5007 A junto con el continuo estelar ajustado,
correspondiente a las coordeandas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29°55.85”.
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(ver Tabla se realiza una mdscara inicial en la longitud de onda entre 5025A y
5038 A para aislar la linea en cada spaxel. Ademds se seleccionaron dos ventanas para
determinar el continuo, ya que algin continuo residual puede estar atn presente, sin
embargo se encuentra que es consistente con cero, por lo tanto estas ventanas sirven
principalmente para calcular el rms e incluirlo como incertidumbre al momento de re-
alizar el ajuste. Para determinar el continuo se seleccionan 4 A fuera de la ventana
seleccionada en la linea de la emisién. Se calcula la raiz cuadrada de la media (r.m.s.
root mean square) de los puntos dentro de las mascaras del continuo.

El ajuste al perfil de la linea se realizé utilizando el software piblico LMFIT (Newville
et al.|[2019) usando el método predeterminado de minimos cuadrados de Levenberg-
Marquardt para ajustar la linea dos veces. El primer ajuste se realiza con una gaussiana
y el segundo ajuste se realiza con dos gaussianas. La biblioteca de python LMFIT pro-
porciona herramientas para construir un modelo para problemas de minimos cuadrados
no lineales y aplicarlo a datos. El valor estadistico x? se define como,

2 (vi — f(xi,p))”
X = ; T (3.1)
donde: N es el nimero de puntos de datos, y; es el valor de la i-ésima medida, f(x;, p)
es el valor del modelo predicho en el i-ésimo punto de datos, tomando en cuenta los
pardmetros del modelo p, y o es la varianza (o incertidumbre) , la cual estd dada por
el rms, asociada al i-ésimo punto de datos.

Un uso comun de la minimizacion de minimos cuadrados es el ajuste de curvas, donde

] ‘[O'I”]| | | | = IlEspec‘tro ct‘)serv;do !
1.00— —— Continuo estelar ajustado |
"T'\ | |
i | ]
o | ]
c B .
2075 —
L I —
o | ]
E | [om] ]
o 0.50— —
= — [rlm —
O [ —
§ [MTI]
= | _|
025 | | | | 1 1L L]
4950 5100 5250 5400

Longitud de onda (A)

Fig. 3.2: Se muestra el continuo estelar ajustado en todo el intervalo de longitud de onda,
correspondiente a las coordeandas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29°55.85”.

Péagina 31



CAPITULO 3. ANALISIS DE DATOS ESPECTROSCOPICOS

se tiene una funciéon modelo parametrizada que pretende explicar algun fenémeno
y se desea ajustar los valores numéricos del modelo para que coincidan lo mas es-
trechamente posible con algunos datos. Este caso es el que se utilizara en el ajuste de
gaussianas a los perfiles de linea.

LMFIT proporciona la rutina minimize. Toma una funcién objetivo (la funcién que
calcula el conjunto de datos a minimizar), un objeto Parameters y varios argumentos
opcionales. Los parametros son los valores de amplitud, longitud de onda y desviacion
estandar del perfil gaussiano. Para cada uno de los pardmetros se debe proporcionar un
valor inicial, ademds de poder determinar las cotas minimas y maximas que este valor
puede tomar.

La determinacion del valor BIC depende del nimero de puntos seleccionado en el perfil
de linea (ver Ec. [3.3), por lo que antes de realizar los ajustes es importante no sobresti-
mar (o subestimar) este valor. Para esto se busca el valor correspondiente en longitud de
onda al valor rms/2 en flujo, luego se agregan 3 pixeles del espectro (correspondiente a
~0.36 A). El valor de puntos no es constante entre los spaxeles debido a las variaciones
de valores de sefial a ruido en cada uno de ellos, esto garantiza incluir todo el perfil de
la linea y no sdlo la parte central en la linea lo cual permite mapear de mejor manera la
potencial presencia de alas extendidas en el perfil.

3.2.1 Ajuste inicial de una gaussiana

Una distribucion gaussiana esta descrita por la ecuacion,

)2
fy = Aexp {—M} , (3.2)

202

donde A es la amplitud, \q es la longitud de onda central y o es la desviacion estandar
de la gaussiana. Los parametros anteriores son los que se deben ajustar a los datos. Se
toma en cuenta, ademas, que el continuo ya fue restado correctamente, por lo que no se
incluyeron componentes extra para ajustar la base del perfil.

Los valores iniciales en los pardmetros fueron obtenidos a partir de los datos
suavizados (correspondiente a 3 pixeles), ya que esto remueve picos que no correspon-
den al perfil. De estos se obtiene el valor maximo en flujo y el valor en longitud de onda
correspondiente a este maximo, los cuales son usados como valores iniciales en ampli-
tud y longitud de onda central respectivamente (referido en el resto del trabajo como
centroide). Para el valor inicial de la desviacién estandar se usé un valor de 0.6 A (cor-
respondiente a 3 veces el ancho instrumental conocido como Isf). Para el limite inferior
en la amplitud se tomé un valor de cero (con el fin de ajustar una linea en emision). El
limite inferior y superior para el centroide fueron el valor minimo en longitud de onda
mas dos pixeles y el valor mdximo en longitud de onda menos dos pixeles, respecti-
vamente para dar més libertad en la busqueda del mejor ajuste. Se utilizé un limite
inferior de 0.2 A(correspondiente al ancho instrumental) para la desviacion estdndar.
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En la Figura [3.3] se presentan los pardmetros del ajuste de una gaussiana tnica en
cada spaxel, que incluyen la amplitud, el centroide y la desviacion estandar de la gaus-
siana. Se muestran Unicamente los spaxeles con una relacion sefial a ruido (definida
como S/N, signal-to-noise) mayor a 3, donde S/N se define como la amplitud dividida
por el valor rms. n el mapa de los centroides se aprecia un patrén que sugiere la existen-
cia de una rotacién en la galaxia. Respecto al mapa de los valores sigma, la mayoria de
los valores se concentran alrededor de 0.6 A, sin embargo existen spaxeles en el centro
del mapa con valores de sigma superiores a 1 A los cuales son discutidos en detalle mas
adelante.

3.2.2 Criterio de Informacion Bayessiana

Si bien es posible ajustar una o dos gaussianas en cada spaxel, la pregunta que surge
es si agregar una segunda gaussiana contribuye a mejorar el ajuste. En esta seccion se
describird el Criterio de Informacién Bayesiana (BIC). El valor BIC esta definido por
la siguiente ecuacidn,

BIC = NIn(x*/N) + In(N)Nya,, (3.3)

donde N es el nimero de puntos de los datos, y Ny,, es el nimero de parametros libres
en el ajuste. Definimos entonces,

dpic = BIC; — BIC,, (3.4)

donde BIC; proviene del ajuste de la gaussiana dnica y BIC, del ajuste de una doble
gaussiana. Este valor dgjcindicard la bondad del ajuste, es decir si la inclusion de
componentes extra mejora significativamente los resultados en términos de los errores
observados, al penalizar por el nimero de variables libres en el ajuste. Tipicamente

DEC

] i — PF.D’
L T r\ié%?é :

2M46725.4° 25.0° 24.8° 2"46725.4° 25.0° 24.8° T2P46Mm25.45  25.0° 24.8°

RA RA RA

[ . . B ]

0.25 0.50 0.75 1.00 5031.0 5031.5 5032.0 5032.5 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2
107 erg st em™2 At A A

Fig. 3.3: Parametros del ajuste de una gaussiana. En el panel izquierdo se muestra la amplitud
de la gaussiana, en el panel del medio se muestra el valor central en longitud de onda de la
gaussiana, y en el panel derecho se muestra el valor de sigma de la componente gaussiana. Se
muestran sélo los spaxeles con S/N > 3.
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un valor dg;c = 10 es usado para demostrar la fortaleza basicamente es una medida
utilizada para la seleccion de modelos entre un conjunto de modelos candidatos, la idea
subyacente del BIC es encontrar el modelo que mejor se ajuste a los datos con la menor
cantidad de parametros libres |Kass and Raftery (1995).

3.2.3 Ajuste de dos componentes gaussianas

En esta seccidon se hard el ajuste de dos componentes gaussianas, con la hipotésis de
que existe una componente estrecha y una componente ancha la cual en la literatura es
asociada a un viento [Reichardt Chu et al.| (2022).

El ajuste para dos distribuciones gaussianas esta dada por,

()\ - >\O,estrecha)2

2 5
2O-estlrecha

(>‘ - >\O,ancha> 2

2
2O-amcha

f)\ = Aancha €xXp |:_ 1 + Aestrecha €xXp |:_ (35)

Para la componente estrecha se toman como valores iniciales en amplitud, cen-
troide y desviacion estandar los valores obtenidos del ajuste de una gaussiana. Para la
componente ancha se tienen dos ajustes: el corrido al azul y el corrido al rojo. Para
ambos ajustes, el valor inicial de la amplitud es el 25% del valor maximo en flujo y el
valor de la desviacidn estdndar es 1.5 veces el valor de la desviacion estdndar de una
gaussiana unica. La diferencia entre los ajustes estd en el centroide: se toma el valor
centroide de una gaussiana y se resta (o suma en el caso del corrido al rojo) 3 veces el
valor de la desviacion estandar de una gaussiana. Se imponen ademas las condiciones
de que los centroides tengan una diferencia minima de 0.2 A (ancho instrumental).

En las Figs. y [3.4b] se muestran los pardmetros de amplitud, centroide y
sigma de las componentes estrecha y ancha, respectivamente. En las amplitudes se
observa que los valores de la componente ancha son menores, lo cual coincide con
las condiciones impuestas en el cddigo. Para la componente estrecha, se identifican
regiones definidas, mientras que en el caso de la componente ancha, estas regiones no
se definen claramente. Destaca la region central de la imagen, que presenta valores
bajos en amplitud, diferentes a los pixeles vecinos, contrario al caso de la componente
estrecha. Estos spaxeles corresponden a valores mayores de 1 A (~ 60 km s™')en la
desviacion estandar en el ajuste de una gaussiana (ver Fig. [3.3).

En la Fig. se aprecia la distribucién de valores de dgjc para el ajuste de una
componente ancha y una componente estrecha. En la region central, cercana al pixel
[15,15] (correspondiente a las coordenadas RA: 2h:46m:23.71s, DEC: -29° 54° 0.65”),
se observa también este salto en los valores, que corresponde a los valores bajos en
amplitud de la componente ancha y a los valores altos de desviacion estdndar del ajuste
de una gaussiana. Esto motiva a revisar uno a uno el ajuste en el perfil de linea de estos
spaxeles encontrando perfiles de doble pico con aproximadamente el mismo valor de
sigma cada gaussiana.
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(a) Parametros de la componente estrecha del ajuste de una componente ancha y una estrecha. Se muestra
de izquierda a derecha la amplitud, el centroide y el valor de la desviacién estandar.
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(b) Parametros de la componente ancha del ajuste de una componente ancha y una estrecha. Se muestra
de izquierda a derecha la amplitud, el centroide y el valor de la desviacion estandar.

Fig. 3.4: Parametros de las componentes estrecha y ancha en el primer ajuste. Se muestran la
componente estrecha en la parte superior y la componente ancha en el panel inferior. Se muestra
la barra de escala de color rojo correspondiente a 1 arcsec (76 pc). Se muestran los spaxeles con
una S/N>3 ademads de mostrar valores con un dgrc > 10 indicando la presencia de una doble
componente.

En la Fig. [3.6]se muestran ejemplos de ajustes multigaussianos. En el panel central
se observa que el ajuste de una componente ancha y una estrecha no es favorable, pero
si se nota la presencia de una segunda componente gaussiana. El valor dgi¢ indica que
el ajuste de una unica gaussiana es mas favorable que el de dos gaussianas. Esto nos
sugiere que es necesario cambiar las condiciones del cédigo para incluir los spaxeles
donde se muestra, lo que llamaremos, dos picos. A este nuevo ajuste lo llamaremos
ajuste de dos componentes estrechas.
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3.2.4 Ajuste de dos componentes estrechas

Para determinar los valores iniciales en las componentes estrechas y gaussianas fue
necesario determinar en cada spaxel los valores picos. Para ello se utiliz6 la funcién
find_peaks de la libreria SCIPY de PYTHON, en esta se indica que el pico (o picos) se
encuentre en valores superiores a 6 veces el valor de rms, esto para evitar picos muy
cerca del continuo.

En los spaxeles en los que se determinaron dos picos, se tomaron las siguientes
condiciones para los valores iniciales: para la componente estrecha, se tomé el valor
del flujo en el pico mas alto, el valor en longitud de onda del pico mas alto y un valor
de 0.5 para la amplitud, centroide y desviacion estandar, respectivamente. Mientras
que para la componente ancha, se tomo el valor de flujo del pico secundario, el valor
en longitud de onda correspondiente a ese pico y un valor de 0.5 para la amplitud,
centroide y desviacion estandar, respectivamente.

Finalmente, se determin6 mediante el x? cual ajuste resultaba mejor, si el de una
componente ancha y una componente estrecha o el ajuste de dos componentes es-
trechas. En la Fig. se muestra la distribucién espacial final de los valores dpic.
Definimos entonces el ajuste; fuerte (dpc >70), moderado (10< dgic <70)y débil
(0pic <10). Los valores débiles representan spaxeles donde solo un ajuste gaussiano

-0°29'51" |

54"

DEC

S

30'00"

2h46Mm25 45 25.2° 25.0° 24.8°
RA

Fig. 3.5: Distribucion espacial del valor dpic en la region central de NGC 1087 . Los valores
mayores a 10 representan pixeles donde el ajuste con dos componentes gaussianas mejora en
comparacién con el ajuste con una sola gaussiana. En los spaxeles cercanos al centro de la
imagen, hay dreas donde se requiere el ajuste con una gaussiana, pero estos parecen ser cam-
bios abruptos cuando se comparan con los spaxeles vecinos, que indican que el ajuste con dos
gaussianas mejora notablemente.
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Fig. 3.6: Se muestra el ajuste en los spaxeles cercanos al centro de NGC 1087. En cada uno de
los paneles se muestra las coordenadas del spaxel, el valor de dgic, los valores de las desvia-
ciones estadndares de las componentes estrechas y anchas (denotados con simbolos o). La linea
solida azul representa los datos del espectro. La linea punteada verde representa la componente
estrecha. La linea punteada roja representa la componente ancha. Finalmente la linea sélida
naranja representa la suma de ambas componentes lo que corresponde al mejor ajuste de los

datos.
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es requerido.

Este mapa representa los valores finales de dgjc después de considerar las dos
posibilidades de ajustes. En la parte central ahora se muestran valores altos lo cual
indica que el ajuste de dos componentes gaussianas es mejor que una sola gaussiana.
Ademads en las Figs. [3.8b] se muestran los pardmetros finales de los ajustes de las
componentes estrechas y anchas respectivamente.

Dado que ahora se incluyen el ajuste de componente ancha y estrecha ademads
del ajuste de dos componentes estrechas es necesario definir de nuevo a cada una de
las dos gaussianas. Se definen las componentes dominantes y secundarias en base en
su valor de amplitud. En la Fig. [3.84] se muestran los pardmetros de la componente
dominante y en la Fig. [3.8b|se muestran los pardmetros de la componente secundarias.
En ambas figuras se muestran los pixeles donde se necesitan dos gaussianas y con S/N
> 3. Finalmente se realizaron ambos ajustes en cada spaxel seleccionando aquel con
el minimo Y2, obteniendo a su vez también valores de dprc mds altos en los spaxeles
centrales. Finalmente obtenemos un ajuste de dobles componentes confiable con el que
posteriormente se estudiara su relacion entre ellas y con la cinemaética estelar.

3.3 Obtencion de flujos de MUSE

Hasta aqui se muestra el procedimiento de ajuste de multiples gaussianas, y a contin-
uacion se describe la metodologia empleada para analizar los datos de MUSE. A partir

140
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Fig. 3.7: Distribucién espacial del valor dpic final tomando los dos tipos de ajustes. A diferencia
de los valores obtenidos anteriormente (ver Fig. [3.3) se ven valores mds homogéneos respecto
a sus spaxeles vecinos, indicando por lo tanto la presencia de dos componentes gaussianas.
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(b) Ajuste final de dos componentes gaussianas. Se muestran los pardmetros de la componente secun-
daria.

Fig. 3.8: Ajuste final de dos componentes gaussianas.En el panel superior se muestra a la com-
ponente estrecha (0 dominante) y en el panel inferior se muestran los pardmetros de las com-
ponentes ancha (o secundaria). Se muestran los spaxeles con una S/N>3 ademds de mostrar
valores con un égrc > 10 indicando la presencia de una doble componente.

del cubo de datos se analizan las siguientes lineas: HaA6563 A,Hﬁ)\4861 A, [O111]
A5007 A, [NTI] A6584 A, [STI] AN6716, 6731 A y [O1] A6300 A.

Primeramente se realiza un ajuste del continuo estelar mediante pPXF, se utilizan
las mismas condiciones descritas para el continuo estelar de MEGARA, la diferencia
se encuentra en la convolucidn con la Line Spread Function (LSF) ya que la resolucién
espectral de MUSE varia con la longitud de onda.

Primeramente se crean las mascaras en las respectivas longitudes de onda, ya que
la resolucién espectral no logra resolver dobles componentes gaussianas se ajusta una
gaussiana Unicamente. Para el ajuste se utiliz6 la rutina LMFIT, de este se obtuvieron
los pardmetros amplitud, centroide y desviacion estandar.
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Fig. 3.9: Se muestran los ajustes después de considerar los spaxeles con dobles picos. Los

simbolos son los mismos que en la Fig. [3.6], se ve en el panel de en medio como mejora
significativamente el ajuste, incrementando el valor dpic .
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3.3. OBTENCION DE FLUJOS DE MUSE

3.3.1 Extincion

Un paso importante en la estimacion de la tasa de formacién estelar es la correccion
por extincion. El gas mezclado con los granos de polvo pueden absorber o dispersar
radiacion Optica para reemitirla en infrarrojo afectando el flujo de las lineas de emision.

El coeficiente de extincién dada en la longitud de onda de HZ puede ser calculada
del decremento Balmer de dos lineas intensas de la recombinacion de hidrégeno. La
correcion es derivada de las razones de flujo observada de las lineas intensas de la
recombinacion de hidrégeno y los valores teoricos esperados. Ademads de la curva de
extincion adoptada, la cual define el comportamiento de la extincion en funcion de la
longitud de onda. La relacién de flujos de Ha y Hf3 estd dada por la siguiente ecuacion,

F(HXN) _ Fy(HA) 10-04AV () —k(B)]/ Ry (3.6)

F(HB)  Fo(Hp) '
donde k(\) es la ley de extincién adoptada, Ry = Ay /(E(B —V)) es larazén entre la
extincion total y la selectiva. Los flujos con subindices cero son los flujos intrinsecos,
es decir, sin extincion. Se adopt6 Fo(Ha)/Fy(H ) = 2.86 correspondiente a una tem-
peratura T = 10* K y una densidad de electrones ne = 10? cm ™~ para la recombinacién
de Caso B (Osterbrock [ 1989)). La relacion entre flujo estd dada por:

F(Ha)

8 F(mp)

= log(2.86) — 0.4[k(Ha) — k(HB)] Ay /Ry 3.7)

Tomando los valores de la curva de extincidon de |Calzetti et al.| (2000). El exceso de
color esta dado por:

F(Ha)/F(H
E(B - V) = 1.97log,, | LU0/ FUHB) (3.8)
2.86
Los flujos sin extincion estan dados por:
Fy = Fops 10044V Ry (3.9)

En la Fig. se muestra el decremento Balmer y la extincién en magnitudes.

3.3.2 Densidad electronica

Para la densidad electrénica se obtuvo a partir de los mapas de flujo de MUSE de las
lineas de azufre [S 11] AN6717,31 A. La densidad electrénica fue derivada utilizando la
siguiente proporcion de lineas de emision:

I(6717)
=~ 3.10
27 1(6731) (3.10)
La expresion usada para derivar la densidad electrénica es:
Rgo - ag(t t
no(STT]) = 107 - sz~ aolt) +as(t) (3.11)

Rga - bo(t) + by (t)

Péagina 41



CAPITULO 3. ANALISIS DE DATOS ESPECTROSCOPICOS

siendo 1, en unidades de cm 2 y t en unidades de 10* K. Utilizando los ajustes apropia-
dos con las fuerzas de colision de (Tayal and Zatsarinny|2010), se obtienen estos ajustes
polinémicos para los coeficientes.

7.79

ao(t) = 16.054 — —= — 11321 (3.12)
a1(t) = —22.66 + Hgﬁ +16.02- ¢ (3.13)
bo(t) = —21.61 + @ +14.59 - ¢ (3.14)

bi(t) = 9.17 — iﬂ —6.18-¢ (3.15)

Se utiliz6 la libreria de Python PYNEB ||| (Luridiana et al. [2015) para el cal-
culo de esta densidad. Se asumi6 una temperatura T= 10 000 K tipica para un regién
HII . Se usaron los datos atémicos y fuerzas de colisiéon de (Rynkun et al. 2019) y
(Tayal and Zatsarinny 2010) los cuales son los valores de default en PYNEB. En la Fig.
[3.11] se muestra el mapa de densidad electrénica calculado con la razén de las lineas
[S11] AN6717.31 A.

3.4 Cinematica estelar

Se obtuvo la cinemadtica estelar a través del uso de pPXF, en el cual se realiza un
ajuste del continuo considerando una combinacion lineal de poblaciones estelares sim-
ples como se menciond anteriormente. La caracterizacion de esta cinemética nos per-
mite comparar las diferentes componentes de velocidades del gas y su relacion con la
cinemdtica seguida por las estrellas. La cinemadtica estelar fue obtenida a partir del
doblete de Mgl A\5172.684 A, 5183.604 A (en la Fig. se muestra estd linea junto
con el continuo ajustado). En la Fig. se muestra la cinemadtica obtenida. Este mapa
se presenta con la velocidad sistematica restada vgy,=1474 km s~ 'tomada de Mould
et al. (2000). Este patrén es una motivacion para posteriormente ajustar un modelo
tedrico de rotacion de disco, con el fin de caracterizar ain mejor la cinemética de las
estrellas del disco, ademds de obtener parametros importantes como la velocidad sis-
tematica dada, esta nueva velocidad podria ser una mejor estimacién del valor dada la
alta resolucion espectral de MEGARA.

3.4.1 Modelo de rotacion estelar

Una vez obtenida la cinemdtica estelar a partir de las lineas de absorcion de los datos
de MEGARA-GTC, se propondra un modelo de disco para modelar dicha cinemdtica.

! PyNeb es un cédigo innovador en PYTHON para analizar lineas de emisién en nebulosas gaseosas,
permitiendo el cdlculo de condiciones fisicas y abundancias quimicas.
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El campo de velocidad indica que la cinematica de la galaxia presenta una rotacion
circular. Ajustamos al campo de velocidades observado (V,,s), una rotacion alrededor
del centro de la galaxia. Se tomaron las siguientes suposiciones: que se trata de un
unico plano inclinado y que la rotacion domina sobre los movimientos no circulares.
El modelo se describe con cinco pardmetros: la posicion del centro (dos pardmetros),
la velocidad sistemdtica (Vys), la inclinacion de la normal al plano de la galaxia con
la linea de vista, y el dngulo de posicién ¢, de la linea de los nodos (eje mayor). Bajo
estas suposiciones, V!, en cada pixel i esta dada por:

obs

s = Vigs + Vi sinicos, (3.16)

donde V! es la rotacién circular en el plano de la galaxia en el pixel i, 0 es el dngulo
azimutal en el plano de la galaxia, centrado en la galaxia, ya que la rotacién ocurre
alrededor de ese centro, y estd igualmente relacionado con el dngulo de posicién (P.A)
centrado en la galaxia, dado por:

tang — 20— %) (3.17)
cosi

Para la obtencion de estos pardmetros se realiza un método de minimos cuadrados
con la rutina LMFIT(Newville et al.[|2019) . Los pardmetros de inclinacién y el centro
cinematico son fijados en el modelo sin permitir que varien. La inclinacién es obtenida
de |[Lang et al.| (2020b) y el centro a partir de las coordenadas del punto mas brillante
obtenido a través del filtro 200W de JWST las cuales corresponden a los pixeles [15,13]
de MEGARA (ver Fig. [2.I). Los pardmetros a obtener son el dngulo de posicion,
velocidad sistemdtica, asi como el campo de la velocidad de rotacion.

Finalmente en la Fig. [3.14]se muestran los resultados obtenidos después de obtener

el modelo de rotacidn circular. En todas las imdgenes se muestra en linea s6lida negra
el semieje mayor y en linea solida gris se muestra el semi eje menor. Los residuos en la
imagen muestran que son consistentes con los errores. Se muestra en el panel inferior
derecho la curva de rotacion obtenida, se muestra la variacion de la velocidad en la
distancia radial al centro de la galaxia. Se nota un maximo a 700 pc de 100 km s,
después la velocidad decae a 70 km s~'en los subsecuentes 100 pc.
En la tabla se muestran los parametros obtenidos del modelo tedrico ademds de
las condiciones que se utilizaron. La determinacion del dngulo de posicion cinemético
difiere del dangulo de posicién fotométrico dado en la Tabla En la Fig. se
presenta la elipse con el dngulo de posicién cinemaético, este parece ajustarse mejor a la
forma de la galaxia.

X y RA DEC i | ¢o Vsys
(hms) “’7) () | )| (km/s)
1441 12.2 | 2:46:25.23 | -0:29:55.94 | 43 | 13 | 1482.73

Table 3.1: Resultados obtenidos para la determinacién del campo de velocidades de rotacidn.
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Fig. 3.10: Los mapas de decremento Balmer y extincion en la region central de NGC1087.
Los contornos negros corresponden a Ha y el circulo rojo corresponde al centro obtenido con
F200W de JWST.
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25.65 25.4° 25.2° 25.052"46M24.8°

-0°29'51"

54"

DEC

57“

30'00"

2M"46M25.6°25.45  252° 25.05 24.8°
RA

Fig. 3.11: Densidad electrénica derivada usando la razén [S 1I] A6717/A\6731. Esta razén de
lineas de emision de azufre proporciona informacién sobre la densidad de electrones en el medio
interestelar dado que estas lineas son emitidas de dos niveles con casi la misma energia pero
con diferentes probabilidad de transicién radiativa.
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Fig. 3.12: Se muestra el doblete de Mgb + Mg2, ademds del continuo estelar ajustado, corre-
spondiente a las coordenadas RA: 2h 46m 25.21s, DEC: -0°29°55.85”.
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Fig. 3.13: Mapa de la cinemadtica obtenida con pPFX en la regién central de NGC 1087. El
patrén de colores hacia el norte y el sur indica la presencia de una rotacién por lo que se motiva
a proponer un modelo de rotacién circular. Se muestran contornos de velocidad en linea sélida
de color negro desde -10 km s~'a 60 km s~ 'con separacién de 5 km s .
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Fig. 3.14: Modelo cinético estelar. En el panel superior izquierdo se muestran la cinematica
estelar obtenidos a partir del cubo de datos del instrumento MEGARA-GTC. En el panel supe-
rior derecho se muestra el resultado final del modelo de disco propuesto. En el panel inferior
izquierdo se muestran los residuos. La linea sélida negra representa el semi eje mayor y la linea
solida gris representa el semi eje menor. En el panel inferior derecho se muestra la curva de
rotacién de la cinemadtica estelar para la region central de NGC 1087, correspondiente a ~ 1
kpc.
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Fig. 3.15: En esta imagen se muestra el filtro F200W el cual se encuentra en el infrarrojo. Con
un circulo blanco se muestran la elipse descrita en la Fig. [I.10]en color negro, pero se encuentra
ajustada a un dngulo de posicién de 13°.
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Capitulo 4
Discusion y Resultados

4.1 Naturaleza de region central de NGC1087

En esta seccidn se discutird la determinacion de las coordenadas del centro, estas coor-
denadas nos ayudaran para determinar propiedades morfoldgicas asi como la obtencion
de una velocidad sistemdtica, que es la velocidad promedio con la que la galaxia se
mueve en relacion al observador. Esto es crucial para comprender la dindmica galéctica
y para corregir desplazamientos Doppler en los espectros observados. La ubicacién del
centro de la galaxia es fundamental para estudiar su estructura y forma. Esto incluye
analizar los brazos espirales, el bulbo central y cualquier caracteristica asimétrica que
pueda tener.

Para la determinacion de este centro se us6 el filtro 2um del instrumento NIRCam
de JWST. El primer paso consisti6 en revisar la astrometria de este filtro. Usando soft-
ware computacional SAO Image DS9 (Joye and Mandel|2003)) se buscaron las estrellas
del catalogo del censo de todo el cielo en 2 um (2MASS). En esta correccion, se ajus-
taron los circulos meticulosamente hasta lograr una alineacion perfecta con el centro
de las estrellas. Los datos fueron recortados al tamafio del campo de MEGARA. Una
vez obtenida la imagen final se determinaron los pixeles mds brillantes y se ajusté un
circulo a estos (véase Fig. [d.1a)). Las coordenadas del centro son: RA: 2h 46m 25.23s,
DEC: 0° -29* -55.94” . Este filtro permite obtener imagenes infrarrojas de alta res-
olucién (~ 76 pc arcsec™!), facilitando la identificacién de las regiones mds brillantes
de la galaxia y, por ende, su centro.

En la Fig. la imagen del filtro F438W, que es sensible a la emision en ultravioleta,
podria ser un trazador de las poblaciones estelares jovenes, las cuales podrian ser las
causantes de los vientos estelares. Un aspecto importante a comparar entre estas dos
imagenes es la ubicacion del centro. En la imagen de aparece muy brillante mien-
tras que en se nota fuertemente oscurecido. Lo anterior sugiere que en esta zona
se encuentra la presencia de una gran cantidad de polvo. En esta imagen se colocan
contornos verdes donde el ajuste de dos componentes gaussianas es fuerte, mientras
que en los contornos morados el ajuste es mas débil y se debe de discutir en detalle si

Péagina 51



CAPITULO 4. DISCUSION Y RESULTADOS

una doble componente es necesaria.

4.2 Morfologia del gas

El estudio spaxel a spaxel permite analizar las variaciones detalladas en los espectros
para entender regiones espacialmente resueltas como las regiones HII. Con esto, se
pueden estudiar variaciones fisicas y quimicas a lo largo de la galaxia (e.g., densidad
electrénica, tasa de formacion estelar, etc.). Sin embargo, resulta ttil también el estudio
de aperturas, definiendo regiones mds grandes. Al promediar sobre dreas mayores, se
puede mejorar la relacion sefial a ruido, permitiendo detectar caracteristicas espectrales
débiles. Para la obtencion del mapa de emision de [O III], se integrd sobre el ajuste de
una gaussiana en el intervalo de longitud de onda 5025.0-5038.0 A para asegurarse que
se incluye toda la linea de emision. Mientras que para obtener el mapa de continuo, se
integré el continuo estelar ajustado en el intervalo de longitud de onda 5024-5042 A.
Este intervalo incluye el intervalo de la linea en emision ademds de dos intervalos de
longitud de onda 5024-5028 A y 5038.0-5042.0 A.

Se definieron entonces regiones a lo largo del campo de vision del instrumento
MEGARA. Estas regiones se eligieron con DS9 en los mapas de emision y de continuo
de la linea [O IIT] A 5007 A. El criterio de seleccion fue encontrar regiones semejantes
a un circulo. En la Fig. se muestran las cinco regiones seleccionadas, etiquetadas
con A, B, C, Dy E. Las regiones B y D son las mas intensas en flujo tanto del continuo
como el de emision.

En la Fig. se muestran las aperturas que servirdn para hacer estudios locales
integrados en cada una de ellas, junto con los spaxeles de méximo continuo (X color
amarillo) y emisiéon (X color blanco). En el panel superior se muestra el mapa de
continuo, y en el panel inferior se muestra el mapa de emisiéon. El méximo en el
mapa de continuo se encuentra en las coordenadas (x,y)=(15,17), lo que corresponde
a RA: 2h 46m 25.22s, DEC: -0° 29’ 54.95”. El maximo en emision se encuentra en
(x,y)=(15,19), lo que corresponde a RA: 2h 46m 25.12s, DEC: -0° 29’ 55.15”. Se
muestra el tamaifio del seeing en color rojo, el cual es de 1.1 arcsec.

En la Fig/4.3] se muestran las aperturas anteriormente mencionadas en los mapas
obtenidos con MUSE. En el panel superior se muestra el mapa de continuo, en el panel
inferior se muestra el mapa de emision. El mdximo en el mapa de continuo se encuentra
en las coordenadas (X,y)=(39, 33) lo que corresponde a RA: 2h 46m 25.1s, DEC: -0°
29’ 55” . El méximo en emisidn se encuentra en (x,y)=(40, 32) lo que corresponde a
RA: 2h 46m 25.12s,DEC: -0° 29’ 55.15”. De estos mapas notamos las diferencias en
la resolucién angular, en los mapas de MUSE se logran resolver e identificar mejor las
regiones. La diferencia entre los valores maximos de flujo en emision y continuo puede
sugerir la presencia de absorcion o extincion en ciertas partes de la imagen. Esto podria
indicar la presencia de polvo interestelar o gas denso que afecta la propagacion de la
luz en esas regiones. Las regiones definidas servirdn en la interpretacion de resultados
futuros, comparando estas regiones con los resultados obtenidos spaxel a spaxel. Para
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complementar el andlisis, se estudiaron las aperturas previamente definidas en la ima-
gen de Ha obtenida con HST, destacada por su alta resolucion espacial. En la Fig.
se muestran las aperturas en color amarillo sobre la imagen de HST. En estas aperturas,
se observa una mejor definicion del gas, destacando en la apertura C un gas muy difuso.

4.3 Analisis de las dos componentes gaussianas

Los parametros finales obtenidos en cada ajuste gaussiano también nos proporcionan
informacion sobre las distribuciones espaciales de los mismos. En esta seccidn, se
comparan la componente ancha y la estrecha, ya que como se analizard, no siempre
se trata de una componente estrecha. Se definen entonces la componente dominante
(cominmente estrecha) y la componente secundaria (cominmente ancha) como G2
y G2, respectivamente. En la Fig. .53 se muestra la diferencia de velocidades de la
componente dominante y secundaria y en la Figl4.5b]la velocidad promedio entre ellas.
Del mapa4.5a]se observa que la mayoria de los pixeles se encuentran separados alrede-
dor de 75 km s~!. Se muestra que en zonas mds alejadas del centro de la galaxia (el
punto donde se cruzan las lineas rayadas) la diferencia entre las componentes aumenta
més del doble con respecto al centro alcanzando valores de 100 km s~!. Los ajustes
cercanos a los bordes de la imagen tienen ajustes menos confiables debido a su baja
seflal a ruido. De la Fig. 4.5b vemos que el promedio de las velocidades presenta una
simetria con respecto al centro donde la region D muestra valores homogéneos de -20
km s~!. El comportamiento de ambos mapas se comparar4 en las siguientes secciones
con la cinemadtica estelar.

4.4 Caracterizacion de la cinematica del gas

Una vez determinado los pixeles donde se encuentran dos componentes gaussianas se
asume que es producida por vientos y se procede a estimar su velocidad maxima. Esta
velocidad se relacionard con propiedades de la region para determinar los procesos
fisicos que generan la retroalimentacion (e.g |Chen et al. 2010).

4.4.1 Velocidad maxima del outflow
Se define la velocidad maxima del outflow, v ,

Vout = |Vestrecha - Vancha| + 2Uancha ) (41)

donde Vegirecha Y Vancha SON las velocidades en el centro de las gaussianas anchas y
estrechas, y oancha €S la desviacion estandar de la componente gaussiana ancha para
[O 111]A5007 A la cual ha sido corregida por la dispersién de velocidad instrumental la
cual es 0.2 A (~ 10.6 km s~'). En la Fig. se muestra la velocidad maxima del
viento determinada en cada uno de los spaxeles donde se determinaron dos compo-
nentes gaussianas, en este tienen velocidades de entre 100 y 200 km s~ 1(68.11% del
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total de pixeles), la mediana de la velocidad maxima del viento en todos los spaxeles
esde ~ 170 km s~ 1.

En la Fig. se presentan las velocidad de cada componente gaussiana, calcu-
ladas a partir la longitud de onda central de cada ajuste. De esta se observa que las
velocidades de la componente secundaria (o ancha) son mayores ,aproximadamente el
doble, que las componente dominante (o estrecha). Notamos que las componentes son
aproximadamente iguales en los valores positivos y negativos exceptuando la region B,
donde en la componente dominante aparece como negativa, mientras que en la compo-
nente secundaria aparece como positiva.

La componente estrecha tiene asociadas velocidades mds bajas que la componente
ancha. Esta diferencia de velocidades mas altas puede sugerir que la componente ancha
indica una componente de gas que sale del disco.

4.4.2 Tasa de Formacion Estelar

La tasa de formacion estelar (SFR) fue derivada de los mapas de flujos de Ha: obtenidos
con la cdmara 10:0 del Telescopio Liverpool. Los flujos fueron corregidos por la ex-
tincion con el factor Ay, obtenidos de la Fig. [3.10|con los datos espectroscépicos de
MUSE. Para construir relaciones pixel a pixel se realizé un proceso de ajuste del campo
de vision y tamaiio de pixel del instrumento I0:O. Para convertir las luminosidad de Ho
a SFRs en cada spaxel se utiliz6 la calibracion de (Kennicutt Jr|1998) (Eq. ), ajus-
tada a una funcién inicial de masa de (Chabrier|2003). En la Fig. se muestra el
mapa de la formacion estelar

LHa

17 __
SFR [Moyr™'] = 2.1 x 104 erg s—!

4.2)

Se ha sugerido que existe un umbral de densidad de superficie de formacion estelar
(XSFR) de 0.1 M yr—'kpc—2para generar un viento en brotes estelares locales (Heck-
man|[2002). Dado que la estimacion de X.SFR requiere el drea por pixel, es importante
caracterizar adecuadamente la extension sobre la cual estd ocurriendo la formacion es-
telar. Para calcular la densidad de tasa de formacion estelar es necesario dividir entre el
area proyectada de cada spaxel (tomando en cuenta la inclinacion de la galaxia). Cada
pixel representa un drea de ~ 670 pc. Finalmente se obtiene el mapa Ygpg (ver Fig.

4.8b) en unidades de Mo yr~'kpc~2.

La tasa de formacion estelar total en el campo de vision de la Fig. es de 0.6
M yr~!(la total en la galaxia es de 1.2 M,yr!), representando la mitad de la emisién
de toda la galaxia. Esto nos indica una presencia alta de formacion de estrellas. En la
Fig. se muestra una region brillante la cual presenta una tasa de formacion estelar
mads intensa que en el resto de las regiones (aproximadamente un orden de magnitud).
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4.4.3 SFR vs. vout

La relacion entre la velocidad maxima del viento y las propiedades de las regiones se
han usado para discernir los modelos fisicos que generan los mecanismos de eyecta
(Chen et al. 2010; Murray et al.|2011}; Newman et al.|2012). Se realizaron dos tipos de
ajustes esperados segtin los modelos fisicos. En la Fig.?? se muestran los ajustes. El
primero corresponde a vientos impulsados por momento (Vou, < X2pg), representado
por la linea rayada roja. En este tipo de ajuste, los vientos son impulsados por la
radiacion de estrellas jovenes (Murray et al.[2011).

Por otro lado, los vientos impulsados por energia siguen una relacion diferente,
COMO Vo X N33R, representada por la linea rayada azul. Este mecanismo estd domi-
nado por la retroalimentacion de supernovas (Chen et al.[2010).

Se realiz6 un tercer ajuste (linea continua negra), en este no se dio una pendiente
previamente conocida, directamente se calcul6 la pendiente a los puntos. De los ajustes
se nota que no existe una dependencia considerable de la velocidad maxima del viento
con la densidad superficial de tasa de formacion estelar indicando que estos vientos son
provocados por supernovas.

4.4.4 Factor de carga masa

El factor de carga masa (7)) se define como la razén entre la tasa de masa eyectada y
la tasa de formacidn estelar. Este pardmetro es importante que caracteriza la retroal-
imentacion en las simulaciones cosmoldgicas. Este valor es una medida de que tan
eficiente la eyecta de gas, materia y energia se encuentra acoplada a la energia pro-
ducida por la formacion estelar. Esta dado por la siguiente ecuacion

1 = Mou/SFR, (4.3)

donde Mout es la tasa de la masa del viento y SFR es la tasa de formacion estelar.
Valores de 17 ~ 1 indican que la masa de gas eyectada es comparable a la masa de gas
convertida en estrellas. La masa de gas del viento estd dada por (Concas et al.[2022),

1ot 100cm =3 1
M[OHI]:5.33><104< B ( o )10[ M, (4.4)

out 104oerg g1 e O/H]

donde 10[9/H] eg 1a abundancia de oxigeno en unidades solares, L%O 1 66 1a luminosidad
de la componente ancha y n, es la densidad electronica derivada en la Seccién [3.3.2]

La tasa de masa eyectada estd dada por, considerando una geometria esférica o
multicono,

: Mou ou — ou Mou k _
Moy = —22Y0u 4 9 5 10) 9( Vout )( t)( pC)M@yr L 4.5)

Rout km s—1! M@ Rout

Una fuente significativa de incertidumbre en la tasa de pérdida de masa (Mout) es
la extension radial del flujo de salida (R,,). Este valor puede variar de punto a punto
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en una galaxia y con el tiempo en una linea de vision especifica. La eleccion de un Ry,
unico para cada spaxel depende de suposiciones sobre la region que contribuye al flujo
de salida observado. Para IRASOS, se ha asumido un R,, de 500 pc basandose en es-
tudios previos de estallidos estelares cercanos y observaciones especificas. Finalmente
en la Figld. 10| se muestra el mapa del factor de carga masa. Los valores obtenidos son
menores a uno significa que la SFR es mayor que la tasa de expulsion de masa, lo cual
es comun en regiones donde la formacion estelar estd ocurriendo de manera activa y
eficiente.

4.4.5 Difuminado del haz

Un paso importante en la determinacion de la dispersion de velocidades es el del di-
fuminado del haz (beam smearing). Una galaxia de disco cuando es observada con un
angulo de inclinacién alto tendrd su movimiento de rotacion casi directamente en la
linea de vision, esto incrementa la distribucion de las velocidades radiales observadas,
aumentando asf la dispersién en velocidad. Cuando se tiene una resolucion espacial
baja las caracteristicas espectrales en la linea de vision se mezclan, dando como resul-
tado un aumento en la dispersion de la velocidad observada. El impacto de este efecto
en las observaciones depende de pardametros como la inclinacion de la galaxia y el gra-
diente de velocidades en ella. A continuacion se explicara el procedimiento a seguir
para analizar el impacto de este efecto en los resultados.

Se construye un cubo de datos sintéticos del tamafio de pixel y campo de vision de
MEGARA donde en cada spaxel se crea una gaussiana utilizando como amplitud la am-
plitud obtenida del ajuste de una Unica gaussiana, como centroide la velocidad obtenida
del modelo tedrico de rotacion de disco y para la desviacion estandar se define constante
entre los spaxeles con el valor de la resolucién instrumental la que corresponde 10.6 km
s~!. Posteriormente este cubo de datos sintéticos se convoluciona con la PSHY| (la cual
es considerada como una gaussianas con un ancho de 3 pixeles). El resultado de este
efecto es el cambio en la velocidad central y la desviacion estdndar de las gaussianas.
Este efecto es de importancia en la determinacién de desviacion estindar de las com-
ponentes anchas, ya que se debe de asegurar que este ensanchamiento supera el umbral
instrumental. En la Fig. se muestra el ejemplo del ajuste en uno de los spaxeles
del borde, en este notamos como ambas gaussianas muestran diferentes amplitudes,
centroides y desviacion estandar debido a la convolucién. En la Fig. se muestran
las razones de los valores de la desviacion estdndar antes y después de la convolucion.
Mientras que en la Fig. se muestra la razén del valor de la desviacion estdndar de
la componente ancha y el ajuste de una gaussiana. De estos mapas se concluye que el
efecto del difuminado del haz representa aproximadamente un 10% al ensanchamiento
de la linea con respecto a la linea estrecha, mientras que los ensanchamientos encon-
trados en los resultados de los ajustes multigaussianos representan aproximadamente el

! La Funcién de Dispersién del Punto (PSF) de un telescopio describe cémo el sistema éptico re-
sponde a una fuente puntual de luz, indicando la distribucién de luz en la imagen que proviene de un
objeto puntual.
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50% de ensanchamiento con respecto a la linea estrecha.

4.5 Cinematica del gas vs estelar

La caracterizacion de cada componente gaussiana es crucial en el entendimiento del
viento. Una de las preguntas es si el gas tiene una contra parte estelar asociada o si
se trata de una emision nuclear. Para esto se realiza la diferencia de las componentes
anchas y estrechas de la velocidad estelar del spaxel correspondiente y la velocidad
del nicleo. Una vez obtenida la cinematica estelar, se buscara asociar cada una de las
componentes con su contra parte estelar. Para ello se tiene dos mapas de velocidades
del gas, cada uno correspondiente a una componente. De las Fig. [d.13a]y {.13b] se
destaca que ninguna de las componentes de gas se encuentra en reposo respecto a las
estrellas. De las Figs. y se observa que las velocidades de la componente
dominante se encuentran desfasadas de su contraparte estelar y la velocidad nuclear. Sin
embargo existen regiones donde la velocidad de la componente secundaria corresponde
a la velocidad estelar, lo que indica que su velocidad se encuentra relacionada a la de
las estrellas.

Hasta ahora se ha identificado cada componente considerando sus valores en am-
plitud y desviacion estandar. Para complementar este andlisis se definen la componente
ancha corrida al azul y la componente ancha corrida al rojo. Esta definicion permite
conocer la distribucion de los spaxeles, y destacar aquellos que se encuentran corridos
al rojo. En la Fig. 4.14] se muestra una andlisis similar al de la Fig. 4.13] la diferencia
es que se tratan las componentes sistematicas. La componente izquierda se encuentra
asociada en varios pixeles a la velocidad estelar. Mientras la componente derecha pre-
senta un desfase de hasta 100 km s~ !con respecto a la cinemética estelar y la velocidad
del nucleo.

En la Fig. .15 se muestra en pixeles azules las regiones donde la componente
ancha se encuentra corrida al azul, de manera similar se muestra en pixeles rojos donde
la componente ancha se encuentra corrida al rojo. Se muestra una apertura totalmente
corrida al rojo, ademds se observa una simetria respecto al centro donde las componente
anchas corridas al rojo y azul se encuentran. Se observé en algunos ajustes (véase
que la velocidad estelar estd cercana al valor promedio de las velocidades de las
componentes anchas y estrechas. Esto sugiere que se trata de una emisién bipolar,
donde ambas componentes representan un gas, con una parte alejandose de la estrella y
la otra acercandose. En la Fig. se muestra los spaxeles donde la cinematica estelar
coincide con los valores promedios de los centroides de las galaxias, de esto se nota
que en la regioén cercana al centro de galaxia se necuentra esta coincidencia entre los
spaxeles, en estos spaxeles es donde podemos asociar una emsién bipolar de gas.
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4.6 Diagramas diagnosticos

De las razones de lineas de los mapas de flujo, se realizaron los diagramas diagndsticos
BPT (Baldwin et al.|[1981), llamados asi por Baldwin, Philips, y Terlevich, con el
fin de identificar los mecanismos de excitacion en el centro de la galaxia. Se uti-
lizaron las razones de linea [O 111] A5007 A/HS3, [0 1]A6300 A/Hey, [N 11]A6584 A/Ha,
y [S1]AN6717,31/He.  Se muestran en la Fig. también los mapas de las ra-
zones de lineas de cada uno de los diagramas BPT. Se observa una mayor dispersion
en los mapas de [N 11]\6584 A /Ho y [O1IT]A5007 A/HB , mientras que en los ma-
pas de [S1I] AN6717,31/Ha y [O 1]\6300 A /Ho se muestran regiones mds definidas,
similares a las regiones definidas en la Fig.

Las lineas fueron corregidas por extincion, pero esto no presentd un cambio con-
siderable en los diagramas finales debido a su proximidad en longitud de onda.
En la Fig. 4.19%se muestran los tres diagramas BPT, donde cada punto representa un
spaxel. Las lineas rayadas corresponden a modelos de foto ionizacion (los cuales se
explican a detalle en la siguiente seccion). Se usaron los cédlculos de Xiao et al.| (2018])
basados en Sintesis Espectral y Poblacion Binaria (BPASS [Eldridge et al.|2017)). No-
tamos en esta figura que los puntos del gas ionizado observado es compatible con ser
producido por la formacion estelar (SF) de acuerdo a (Kewley et al.[[2006). Se nota
también que los puntos donde el ajuste de doble gaussianas es mas confiable se en-
cuentran en regiones de menor ionizacion. Los puntos caen mayormente en las edades
de entre 10-20 millones de afios y pardmetro de ionizacion logU=-3.5. exceptuando el
trazado por [O 1]A6300 A /Ho el cual tiene puntos en una regién de log U=-3.0 y edades
de 5-10 millones de anos. El pardmetro de ionizacién es una medida adimensional que
cuantifica la capacidad de la radiacion ionizante de ionizar un gas.

4.6.1 Modelo de foto ionizacion

Un modelo de fotoionizacion es una herramienta tedrica en astrofisica que se utiliza
para comprender y predecir la interaccion entre la radiacion ionizante y el gas inter-
estelar. Estos modelos calculan como la radiacion ultravioleta y de rayos X de las
estrellas jovenes ioniza el gas circundante, produciendo una regién de gas ionizado que
emite radiacion en diferentes longitudes de onda (Ferland et al.|[{1998). Estos mode-
los consideran la fisica detallada de los procesos de ionizacidon y recombinacion, las
propiedades del gas (como densidad, composicidn quimica y temperatura), y la forma
del espectro de la fuente de radiacion. Dadas
BPASS es un modelo de sintesis de poblaciones estelares que incorpora la evolucion

de estrellas binarias, ademds de estrellas individuales. Este modelo es particularmente
relevante en el contexto de la fotoionizacion porque proporciona espectros de emision
de poblaciones estelares que pueden ser utilizados como entrada en modelos de fotoion-
izacion (Eldridge and Stanway|[2009). El incluir las estrellas binarias producen flujos
altos y razones de [O111]/H que concuerdan con los datos observados y no serian
reproducibles con estrellas individuales. Este modelo ha sido utilizado para determi-

Péagina 58



4.6. DIAGRAMAS DIAGNOSTICOS

nar parametros fisicos como la edad, pardmetro de ionizacion y densidad del gas (e.g
Gomez-Gonzalez et al.|2024).

Este se destaca por la evolucion estelar binaria: Modela como las interacciones
binarias, como la transferencia de masa, la fusioén de estrellas y las explosiones de
supernova, afectan las propiedades de las poblaciones estelares (Eldridge and Stanway
2009; Eldridge et al.|2017)). Los resultados de BPASS vienen del modelo de CLOUD
(Ferland et al.|2017)).

2 Cloudy es un cédigo de sintesis espectral disefiado para modelar una amplia variedad de nebulosas
interestelares, desde regiones H I y nebulosas planetarias, hasta Niicleos Activos de Galaxias y el medio
caliente intracluster que permea los cimulos de galaxias
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(a) Centro de NGC 1087 en el filtro F200W de JWST. Las estrellas viejas estrellas emiten la mayor parte
de su luz en longitudes de onda infrarrojas, por lo que el filtro F200W es ideal para observarlas.
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(b) Centro de NGC 1087 en el filtro F438W de HST. Las estrellas jovenes emiten la mayor parte de su
luz en longitudes de onda azules, por lo que el filtro F438W es ideal para observarlas.

Fig. 4.1: Zona central de NGC 1087 con los filtros F200W y FA38W de JWST y HST respecti-
vamente. Se muestra el centroide asociado a las coordenadas RA: 2h 46m 25.23s, DEC: 0° -29’
-55.94”. Los contornos morados indican valores 10 < dgic < 70, los contornos verdes de dgic
> 70.
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Fig. 4.2: Mapa de continuo (panel superior) y emision (panel inferior) de [O 11T] obtenidos con
el instrumento MEGARA. El pixel con el valor mdximo en flujo del continuo se muestra con
una X de color amarillo mientras que el médximo de emisién con una X de color blanco.
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Fig. 4.3: Mapa de continuo (panel superior) y emisién (panel inferior) de [O I11] obtenido con
el instrumento MUSE. El pixel con el valor mdximo en flujo del continuo se muestra con una X

de color amarillo mientras que el m4ximo de emisién con una X de color blanco.
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Fig. 4.4: Mapa de Ha obtenido con F657N de HST. En este mapa se muestran las mismas
regiones que en las Figs. 4.2]y4.3] Los contornos son de igual manera de la emisién de Ho. La
regién C presenta una emision muy tenue la cual se encuentra difuminada debido a la resolucioén
espacial de la imagen.
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Fig. 4.5: Comparacién de velocidades de componentes gaussianas: (a) Diferencia de veloci-
dades entre las dos componentes gaussianas y (b) velocidad promedio entre los centroides de
las dos componentes gaussianas. La linea rayada negra y gris representan los semi ejes mayor
y menor respectivamente. A ambos mapas cinematicos se le resta la velocidad sistemdtica dada

en@
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Fig. 4.6: Se muestra la velocidad mdxima del outflow. Se sobreponen lineas rayadas de color
negro y gris representando los semi ejes mayor y menor respectivamente
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Fig. 4.7: Comparacién de velocidades de las componentes gaussianas: (a) Velocidad de la
componente dominante (o estrecha) y (b) velocidad de la componente secundaria (o ancha). La
linea rayada negra y gris representan los semi ejes mayor y menor respectivamente. A ambos
mapas cinematicos se le resta la velocidad sistematica dada en @
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(b) Mapa de densidad de XSFR para la region central de NGC 1087. Derivada de la luminosi-
dad de Ha y corregida por la extincion.

Fig. 4.8: Mapas de Yspr y su densidad superficial para la regién central de NGC 1087. Los
mapas fueron corregidos por extincion haciendo uso del mapa Fig. @
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Fig. 4.9: Se muestra la velocidad maxima del viento vs. la densidad de tasa de formacién
estelar, Xgrr. En el panel izquierdo se muestran los spaxeles con una S/N > 20 y con un dgic
correspondiente a dos componentes gaussianas. En el panel de en medio se muestra los spaxeles
con un dprc fuerte, el cual corresponde a valores mayores a 70. En el panel derecho se muestran
los puntos con valores de ¥spr > 1 Moyr—'kpc=2. Las lineas sélida negra corresponden al
ajuste de potencia sin considerar previamente una pendiente, se obtuvieron las pendientes -0.06,
-0.04, -0.156 (de izquierda a derecha). Las estrellas corresponden a la integracion de SFR y 4rea
en las aperturas definidas en la Fig. @ Los colores de A,B,C,D y E son lima, naranja, azul,

cian y amarillo respectivamente.
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Fig. 4.10: Mapa del factor de carga masa. Es una cantidad adimensional dada su definicidn, se
muestran los valores en log.
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Fig. 4.11: Ejemplo de un spaxel de la gaussiana antes y después de la convolucion. En el eje de
las velocidades estd restada la velocidad estelar del respectivo spaxel.

Péagina 70



4.6. DIAGRAMAS DIAGNOSTICOS

1.10
-0°29'51" 1.08
- 1.06
u -1.04
U 54
L
a
57" \
|}
\
\
30'00" -
sl " | |

25 2505 24.8°
RA

|
2"46mM25.45 25

(a) Mapa de la razén del valor sigma de la gaussiana del cubo de datos después y
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(b) Mapa de la razén de la desviacion estandar de la componente ancha y el valor
de desviacion estandar del ajuste de una gaussiana.

Fig. 4.12: Mapa de la razén de las desviaciones estdndar. Se muestra la comparacion de la razén
de la desviacidn estandar de la componente ancha y el valor de desviacién estandar del ajuste
de una gaussiana en el cubo de datos.
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Fig. 4.13: Se muestran 4 paneles correspondientes a la resta entre las cinemdticas del gas y la
estelar (a). Se muestra la resta de la velocidad de la componente dominante y la velocidad del
modelo estelar tedrico, dado que este restringe de manera més precisa la cinemadtica del disco
(b). Se muestra la resta de la velocidad de la componente secundaria y la velocidad del mod-
elo estelar tedrico (c). Se muestra la resta de la velocidad de la componente dominante y la
velocidad del modelo estelar tedrico del punto central (d). Se muestra la resta de la velocidad
de la componente secundaria y la velocidad del modelo estelar teérico del punto central. Los
contornos de color negro corresponden al filtro 814W de HST y los contornos de color magenta
corresponden al filtro 200W de JWST. Se incluyen también los semiejes mayor y menor repre-
sentados por las lineas rayadas negras y grises, respectivamente.
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Fig. 4.14: Se muestran 4 paneles correspondientes a la substraccion de las cinemadticas del gas
y la estelar. (a); Se muestra la resta de la velocidad de la componente derecha y la velocidad del
modelo estelar tedrico dado que este restringe de manera mas precisa la cinemadtica del disco.
(b); Se muestra la resta de la velocidad de la componente izquierda y la velocidad del modelo
estelar tedrico. (c);Se muestra la resta de la velocidad de la componente izquierda y la veloci-
dad del modelo estelar teérico del punto central.(d);Se muestra la resta de la velocidad de la
componente derecha y la velocidad del modelo estelar tedrico del punto central. La descripcion
restante es la misma que en la Fig. [4.13]
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Fig. 4.15: Diferencia de las amplitudes de las componentes derechas e izquierdas. Las descrip-
ciones son las mismas que en la Fig. {.T3]
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Fig. 4.16: Se muestra el ejemplo de un ajuste en un spaxel. La descripcién es la misma que la
Fig. @ La linea rayada roja representa la velocidad cinemética estelar.
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Fig. 4.17: Se muestra el mapa de la velocidad promedio entre las componentes y la velocidad
estelar. Los valores cercanos a ceros presentan la velocidad estelar cercana asociada al valor
promedio de las dos componentes.
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Fig. 4.18: Mapas de razones de lineas Opticas. Se muestran los mapas de razones de lineas
utilizados para realizar los diagramas BPT. El titulo de cada razén de linea se muestra en la
parte superior de cada mapa.[S 11] AA6717,31 representa la suma de los flujos del doblete. La
escala mostrada en cada barra de color es logaritmica.
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Fig. 4.19: Diagramas de diagnodstico de la region central de NGC 1087; (izquierda superior)
Razén de linea [O 111] A5007 A/HSB vs. [N 11] A\6584 A/Hav; (derecha superior) Razén de linea
[0 111] AS5007 A /HBvs. [S11] AN6717,31/Hay; (inferior) Razén de linea [O 111] A5007 A/Hpvs.
[O1] 6300 A/Hor. Los colores verdes, morados y rojos en los puntos representan el ajuste
fuerte, moderado y débil respectivamente. Las curvas estdn codificadas por colores para denotar
las edades: 1-2.5 Myr azul, 2.5-5 Myr cian, 5-10 Myr verde, 10-20 Myr amarillo y 20-100 Myr
rojo. (derecha) La codificacién de colores de los modelos es la misma que en la izquierda,
excepto que solo se muestran los modelos binarios en log U = -3.5 para dos densidades que
estan indicadas. Los modelos de baja ionizacion binaria (-3.5 < log U < -3.0) con edades > 5
Myr y n, de 100 cm 2 ajustan simultdneamente las cuatro cantidades graficadas para la mayoria
de las regiones.
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Se presenta en este trabajo un andlisis espectroscépico y fotométrico en la region cen-
tral de NGC 1087. Los datos espectroscopicos fueron tomados con el instrumento
MEGARA, instalado en el Gran Telescopio Canarias, ubicado en el Observatorio del
Roque de los Muchachos en La Palma, Islas Canarias. Las observaciones se realizaron
en modalidad IFU con el VPH MR-G, cubriendo un rango de longitud de onda de
aproximadamente 4960 A a 5440 A y con una resolucién espectral de R ~ 12000.
También se utilizaron datos del instrumento MUSE, instalado en el VLT en el Obser-
vatorio en el Cerro Paranal, cubriendo un rango de longitud de onda de 4650 A a 9300
A 'y con una resolucién espectral promedio de R ~ 2750.

Adicionalmente, se emplearon datos de los archivos del HST y JWST, utilizando los fil-
tros FS55W, F657N y F814W del HST, y el filtro de banda corta F200W del JWST con
el fin de aprovechar la alta resolucion espacial para identificar estructuras relacionadas
al viento. Se obtuvieron los siguientes resultados:

* Mediante pPXF se ajusto un continuo estelar y se obtuvo un mapa de cinematica
estelar para el cubo de datos de MEGARA.

* Se realiz6 un ajuste de componentes dobles gaussianas en el perfil de la linea
de emisién de [O111]A5007 A. En dos casos: el primero con una componente
ancha y una estrecha, y el segundo con dos componentes estrechas (dobles picos).
Asumiendo que la componente ancha esta formada por un gas fuera del disco de
la galaxia.

* Se determind el centroide de la galaxia con el filtro F200W correspondiente a
las coordenadas RA: 2h 46m 25.23s, DEC: 0° -29’ -55.94” ¢l cual no esta clara-
mente definido con otras observaciones disponibles, y no coincide con el pico de
emision de gas. Las coordenadas del centroide fueron obtenidas gracias a la alta
resolucion espacial de este filtro.

e Se ajusté un modelo de rotacidn estelar de disco a la cinematica obtenida con
MEGARA obteniendo los siguientes parametros: dngulo de posicién (P.A=13°)
y la velocidad sistematica (v, =1482.73).
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* Se realizaron diagramas diagnoéstico spaxel a spaxel los cuales indican que se
trata de regiones de formacion estelar, pero integrando las regiones por apertura
se encuentra que estas se dirigen mds hacia la zona de choques en los diagramas.

* Se encontré en la region central que la velocidad estelar se encuentra asociada al
valor promedio de la componente estrecha y dominante indicando que se trata de
una posible emision bipolar.

* Se identificaron componentes anchas corridas al azul, pero también una regién
con las componentes anchas corridas al rojo las cuales pueden ser asociadas a
un gas alejandose de la galaxia. La radiacion del gas puede estar menos intensa
debido a la presencia de polvo en la galaxia, sustentada la extincién encontrada
y la emisién en infrarrojo.

* Se encontrd clara evidencia cinemadtica de vientos estelares en las regiones de
formacion estelar.

5.0.1 Trabajo futuro

Como parte del trabajo futuro se propone trabajar a profundidad imagenes en los filtros
F300M, F335M y F360M para obtener mapas de Hidrocarburos aromaéticos policiclicos
asociados con un medio interestelar neutro e indicadores también de regiones con fo-
toionizacion. Alcanzando resoluciones espaciales de 78 arcsec pc™! revelando estruc-
turas como burbujas y plumas en la galaxia.

Se planea estudiar el resto de la muestra de las 50 galaxias de la colaboracion BEARD,
identificando stper vientos en galaxias con diferentes inclinaciones para obtener una
interpretacion mas amplia de estos.

Se complementard el ajuste en los perfiles de lineas asimétricos con un cédigo que de-
fine una ecuacién de movimiento para el viento, manteniendo la fisica subyacente al
fendmeno y considerando un perfil de densidad para el viento (Flury et al.[[2023).
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